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Cap´ıtulo 1
Introduccio´n
El trabajo descrito en la presente memoria esta´ ı´ntimamente relacionado con el desarro-
llo del proyecto CLUES1(Constrained Local UniversE Simulations), pra´cticamente desde
sus comienzos.
CLUES es el resultado de la colaboracio´n entre un grupo de investigadores de diferen-
tes pa´ıses cuyo objetivo es la realizacio´n de simulaciones cosmolo´gicas que generen de la
forma ma´s realista posible, las estructuras de nuestro universo local. El ﬁn u´ltimo del pro-
yecto CLUES es ofrecer a la comunidad astrof´ısica un laboratorio nume´rico donde poder
comparar los datos observacionales que mejor se pueden obtener, los del universo cercano,
con las predicciones de modelos cosmolo´gicos sobre la formacio´n de nuestro entorno local.
Este proyecto se enmarca, por tanto, en la llamada Cosmolog´ıa de Campo Cercano (Near
Field Cosmology), que esta´ generando un gran intere´s en los u´ltimos an˜os.
Si bien ya hab´ıa colaboraciones previas que datan de 2003 (ve´ase Kravtsov et al.
2002 y Klypin et al. 2003), el ge´rmen del proyecto CLUES nace en el verano de 2005,
cuando coincidieron en el Instituto Astrof´ısico de Potsdam (AIP) el director del presente
trabajo, el Prof. Gustavo Yepes de la Universidad Auto´noma de Madrid, el Prof. Yehuda
Hoﬀman de la Universidad Hebrea de Jerusalem, el Prof. Anatoly Klypin de la Universidad
Estatal de Nuevo Me´jico, el Dr. Stefan Gottlo¨ber del AIP, y el autor de esta memoria.
All´ı, se empezaron a planiﬁcar las primeras simulaciones cosmolo´gicas con restricciones
observacionales.
A lo largo de los siguientes cuatro an˜os, la colaboracio´n entre los distintos grupos de
investigacio´n de las diferentes instituciones se fue haciendo ma´s intensa. Continuas me-
joras en la generacio´n de condiciones iniciales y la elaboracio´n de muchas realizaciones
diferentes comenzaron a producir sus primeros resultados. Algunas de los cientos de simu-
laciones realizadas generaron objetos muy similares a nuestro Grupo Local (LG) y fueron
posteriormente resimulados con mucha ma´s resolucio´n mediante te´cnicas de resolucio´n
variable, as´ı como la introduccio´n simulta´nea y autoconsistente de los dos constituyentes
fundamentales de la materia del universo: materia oscura y bariones. El nombre actual
1www.clues-project.org
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de esta colaboracio´n fue establecido en la reunio´n mantenida en Jab lonna2 (Polonia) en
el verano de 2009.
La magnitud del trabajo nume´rico que se ha llevado a cabo en estos an˜os ha sido
considerable, sobre todo teniendo en cuenta que se han conseguido realizar algunas de las
simulaciones de mayor resolucio´n nume´rica del mundo. En total, el nu´mero de horas de
CPU utilizadas para realizar todos los experimentos nume´ricos de CLUES ha sido de ma´s
de 20 millones. Las simulaciones fueron realizadas en varios centros de supercomputacio´n
en los pa´ıses de los investigadores de CLUES (Centro Nacional de Supercomputacio´n en
Barcelona, Centro de Supercomputacio´n y Visualizacio´n de Madrid, Centro de Investiga-
cio´n Leibnitz de la Academia Ba´vara de Ciencias, Centro de Supercomputacio´n en Ju¨lich,
Sistemas de Supercomputacio´n del AIP, NASA, etc.), mediante proyectos concedidos por
los diferentes comite´s de acceso. Cabe destacar tambie´n los dos proyectos de Extreme
Computing Initiative (DECI), concedidos por parte de DEISA3 de 2 millones de horas
computacionales en diversos supercomputadores europeos.
El gran potencial cient´ıﬁco que supone la base de datos nume´ricos de las simulaciones
CLUES hacen que un nu´mero cada vez ma´s alto de investigadores de todo el mundo hayan
mostrado su intere´s por su uso para una amplia variedad de ana´lisis. Actualmente, ma´s
de medio centenar de e´stos utilizan directa o indirectamente las simulaciones de este pro-
yecto, yendo este nu´mero en aumento. Asimismo, el nu´mero de publicaciones cient´ıﬁcas
basadas en las simulaciones de CLUES sigue creciendo4.
En el presente trabajo de investigacio´n, se describira´n los estudios y ana´lisis que hemos
llevado a cabo en las simulaciones CLUES desde el inicio del proyecto hasta el momento
de la redaccio´n de esta memoria. El primer objetivo que nos propusimos fue el de en-
contrar candidatos a Grupo Local en nuestras simulaciones, partiendo de restricciones
en su entorno. Una vez que obtuvimos una amplia estad´ıstica de candidatos, analizamos
la inﬂuencia de la energ´ıa oscura y la distribucio´n de materia en la dina´mica del Grupo
Local y su entorno, el Volumen Local (LV), es decir, estudiamos la cosmolog´ıa de campo
cercano.
Despue´s, nos centramos en las simulaciones que resimulan con muy alta resolucio´n el
candidato a Grupo Local ideal. Se dispone as´ı, de un laboratorio virtual para estudiar y
analizar co´mo se habr´ıan formado y cu´al ser´ıa la estructura de un sistema de dos halos
gala´cticos con caracter´ısticas muy similares a nuestra propia Galaxia y su compan˜era,
Andro´meda, en un entorno similar al real.
Esta conﬁguracio´n nos sirven para realizar experimentos que nos permiten extraer con-
clusiones sobre la inﬂuencia de la componente bario´nica en la materia oscura y tambie´n
sobre la propia naturaleza de esta u´ltima. Para ello, comparamos los resultados del Grupo
Local en el marco del modelo esta´ndar de Materia Oscura Fr´ıa (CDM) y co´mo ser´ıa si
asumimos que la materia oscura estuviera compuesta por part´ıculas ma´s ligeras,esto es,
2http://users.camk.edu.pl/lokas/GM2009.html
3Consorcio europeo de centros de supercomputacio´n, http://www.deisa.eu
4Una lista de ellas puede ser consultada en la pa´gina web del proyecto.
3por Materia Oscura Templada (WDM).
Esta memoria se encuentra estructurada en varias partes, subdivididas a su vez en
cap´ıtulos, de la forma que a continuacio´n se describe.
En la primera parte, en el Cap´ıtulo 2, se resumira´ el marco cosmolo´gico en el que se
desarrollan los modelos que se emplean en las simulaciones. En el Cap´ıtulo 3 sera´ descrito
el universo cercano desde el punto de vista observacional. As´ı, se comentara´n algunas de
las propiedades ma´s importantes del Grupo Local, centra´ndonos especialmente en nuestra
Galaxia. Tambie´n se describira´n estructuras a gran escala ma´s lejanas, pero que pueden
tener una importante inﬂuencia en nuestro entorno.
En la segunda parte, se comenzara´ a profundizar en la metodolog´ıa y herramientas
nume´ricas utilizadas para recrear el Universo computacionalmente. En el Cap´ıtulo 4 se
comentara´n los algoritmos y co´digos empleados, as´ı como las simulaciones CLUES que
sera´n estudiadas. Se continuara´ en el Cap´ıtulo 5 describiendo los me´todos empleados para
localizar en estas simulaciones candidatos a Grupo Local que posean propiedades similares
a la Galaxia y a sus alrededores.
La tercera parte se centrara´ en el estudio de la inﬂuencia que la energ´ıa oscura y la
distribucio´n de materia tiene sobre el Volumen Local. En el Cap´ıtulo 6 se analizara´n las
aceleraciones de los objetos cercanos y su relacio´n con el campo de velocidades, compro-
bando la viabilidad de varios modelos. En el Cap´ıtulo 7, nos centraremos en el estudio del
ﬂujo de Hubble local desde diferentes perspectivas, observando la inﬂuencia que diferentes
elementos tienen sobre e´l.
En la cuarta parte, se comparara´n las simulaciones de ma´s alta resolucio´n con y sin
componente bario´nica y aquellas que siguen modelos CDM y WDM. Concretamente, en
el Cap´ıtulo 8 se estudiara´ la formacio´n y estructura del Grupo Local, mientras que las
subestructuras de los halos principales sera´n analizadas con detalle en el Cap´ıtulo 9, con
especial atencio´n al problema de los sate´lites perdidos.
Finalmente, se completara´ esta memoria con un resumen y conclusiones generales,
describiendo el trabajo futuro a desarrollar.
Parte I
Marco teo´rico y observacional
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Cap´ıtulo 2
Marco cosmolo´gico
El marco donde se desarrolla la Cosmolog´ıa actual se basa en el Principio Cosmolo´gico,
que deﬁende que el Universo es homoge´neo e iso´tropo a gran escala, el cual no es sino
una generalizacio´n del Principio Copernicano. Este principio ha sido ratiﬁcado por las
observaciones de las estructuras a gran escala, as´ı como por las medidas de la Radiacio´n
Co´smica de Fondo (CMB).
Sin embargo, sabemos que esto no ocurre as´ı a escalas ma´s pequen˜as. Para tratar esta
doble vertiente, se separa el problema en dos componentes, considerando las estructuras
co´smicas como consecuencia del crecimiento de un campo de perturbaciones asociado al
universo homoge´neo e iso´tropo subyacente. En las dos secciones siguientes se describira´n
ambas componentes.
2.1. El universo homoge´neo e iso´tropo
Para describir la evolucio´n del Universo a gran escala se acude a la Teor´ıa de la
Relatividad General (Einstein 1916). Segu´n e´sta, la geometr´ıa del espacio-tiempo se puede
describir en funcio´n del contenido de materia y energ´ıa empleando las ecuaciones de
Einstein1:
Gab = Rab −
1
2
Rgab = 8πGTab + Λgab (2.1)
donde gab es una me´trica de Lorentz, Rab el tensor de Ricci, G la constante de gravitacio´n
universal, y Tab el tensor energ´ıa-momento. La constante Λ fue introducida por Einstein
como fuerza repulsiva (Λ < 0) para conservar la idea ya aceptada de universo esta´tico.
Asumiendo homogeneidad e isotrop´ıa, es posible describir el Universo bajo la me´tri-
ca de Robertson-Walker (Robertson 1935, 1936a 1936b, Walker 1937), que especiﬁca la
distancia entre dos puntos en el espacio-tiempo:
ds2 = −dt2 + a2(t)
[
dr2
1− kr2
+ r2
(
dθ2 + sin2θdφ2
)]
(2.2)
1Obse´rvese que se utilizara´ un sistema de unidades en el que c = 1.
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ds2 = gµνdx
µdxν (2.3)
g00 = −1 g11 =
a2
1− kr2
g22 = a
2r2 g33 = a
2r2sin2θ (2.4)
donde a(t) es el factor de escala, que relaciona las coordenadas como´viles (que no var´ıan
con la expansio´n del Universo) con las f´ısicas. Se considera que para el presente a(t0) = 1.
Por otro lado, el para´metro de curvatura k representa la curvatura del Universo, de
tal forma que e´ste puede ser considerado como abierto (k = −1), cerrado (k = 1) o plano
(k = 0).
Siguiendo el Principio Cosmolo´gico, el Universo podr´ıa ser tratado como un ﬂuido
perfecto homoge´neo e iso´tropo de densidad ρ, presio´n p y cuadrivelocidad ua. As´ı, el
tensor energ´ıa-momento podr´ıa expresarse para un observador como´vil como:
Tab = pgab + (ρ+ p)uaub (2.5)
Introduciendo la me´trica de Robertson-Walker (2.2) y el tensor de un ﬂuido per-
fecto (2.5) en las ecuaciones de Einstein (2.1), se obtienen las llamadas ecuaciones de
Friedmann:
a¨
a
= −
4πG
3
(ρ+ 3p) +
Λ
3
(2.6)
(
a˙
a
)2
=
8πGρ
3
−
k
a2
+
Λ
3
(2.7)
Por otro lado, se deﬁne el para´metro de Hubble (tasa de expansio´n) como:
H(t) =
a˙
a
(2.8)
As´ı, H−1 nos ofrece una estimacio´n de la edad del universo.
Con e´l, se deﬁnen los para´metros de densidad Ω de materia, radiacio´n, energ´ıa de vac´ıo
y curvatura, respectivamente, como:
Ωm ≡
ρm
ρc
Ωr ≡
ρr
ρc
ΩΛ ≡
ρΛ
ρc
≡
Λ
3H2
Ωk ≡ −
k
a2H2
(2.9)
ρc ≡
3H2
8πG
(2.10)
Podemos reescribir la ecuacio´n de Friedmann (2.7) como una relacio´n entre estos para´me-
tros: ∑
Ωi(t) = 1 (2.11)
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De ahora en adelante redeﬁniremos ρ = ρm + ρr + ρΛ. As´ı, si ρ = ρc obtendr´ıamos un
universo plano (k = 0), con ρ < ρc ser´ıa abierto y si ρ > ρc corresponder´ıa a uno cerrado.
Por otro lado, la conservacio´n del tensor energ´ıa-momento viene dada por:
0 = ▽2µT
µ
0 = −ρ˙− 3
a˙
a
(ρ+ p) (2.12)
que, considerando una ecuacio´n de estado pi = ωρi, resulta como:
ρ˙i
ρi
= −3(1− ωi)
a˙
a
(2.13)
Y al integrar, se obtiene:
ρi ∝ a
−3(1+ωi) (2.14)
Para cada componente i del universo, tendr´ıamos una diferente evolucio´n de su densi-
dad:
Materia fr´ıa no relativista: ser´ıa un ﬂuido sin presio´n, por lo que ωm = 0, obteniendo
ρm ∝ a
−3.
Energ´ıa oscura o de vac´ıo: presentar´ıa ωΛ < 0. Para el caso concreto en el que Λ se
considere constante, ωΛ = −1, por lo que la densidad constante tambie´n presentar´ıa
la forma ρΛ ∝ a
0.
Radiacio´n: su ecuacio´n de estado tendr´ıa ωr = 1/3, y, por tanto, ρr ∝ a
−4.
Curvatura: con ω = −1/3, y densidad2 ρk ∝ a
−2.
Sustituyendo las densidades en las ecuaciones de Friedmann y normalizando a los
valores actuales, ﬁnalmente obtenemos:
H = H0
(
Ωra
−4 + Ωma
−3 + Ωka
−2 + ΩΛ
)1/2
(2.15)
Se han empleado (y se hara´ as´ı de ahora en adelante) los para´metros de densidad como
los referidos al presente. Al para´metro de Hubble en el tiempo actual H0 se le suele
conocer como constante de Hubble, aunque frecuentemente se suele acudir al para´metro
adimensional h, deﬁnido como:
h =
H0
100 kms−1Mpc−1
(2.16)
Ya, en 1929, Hubble propuso la ley emp´ırica que lleva su nombre:
v = H0d (2.17)
2No´tese que se utiliza el te´rmino densidad por extensio´n de los otros casos.
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Figura 2.1: Mapa de las fluctuaciones de temperatura en torno a la temperatura media del CMB,
realizado por el sate´lite WMAP tras cinco an˜os de toma de datos (Komatsu et al. 2009).
donde v es la velocidad radial de las galaxias y d su distancia, en ambos casos tomando a
un observador que se encontrara en la Galaxia. Se comprueba que galaxias suﬁcientemente
distantes (ma´s alla´ de 1 Mpc) se alejan, mostrando as´ı, de forma observacional, que el
Universo esta´ en expansio´n.
Debido a la expansio´n del Universo, la luz que es emitida por una fuente distante a
una longitud de onda λe nos llega ma´s rojiza (λo), esto es lo que se denomina redshift z:
z ≡
λo − λe
λe
(2.18)
El redshift se puede relacionar con el factor de expansio´n de la forma:
1 + z =
1
a(t)
(2.19)
2.1.1. Componentes y modelos de universo
Hemos visto que podemos considerar tres componentes ba´sicas del Universo: radiacio´n,
materia y energ´ıa de vac´ıo3.
En la ecuacio´n (2.15) se observa que la densidad de radiacio´n escala a a−4, por lo que
la e´poca en la que radiacio´n y materia (a−3) eran comparables fue muy al comienzo de la
3No´tese que la curvatura no es una componente propiamente dicha.
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historia del Universo. En ese tiempo en que el Universo era caliente y denso, los fotones
y la materia formar´ıan un plasma. Debido a la expansio´n y consecuente enfriamiento del
Universo, los fotones se desacoplar´ıan de la materia, haciendo que esta radiacio´n escapara
libremente. Esta radiacio´n es conocida como Radiacio´n Co´smica de Fondo (CMB).
Alpher & Herman (1948) predijeron que esta radiacio´n se correspond´ıa con una tem-
peratura de 5 K. Desde su primera medicio´n por Penzias & Wilson (1965), muchas ob-
servaciones han tenido como objetivo medirla y analizarla. El primer mapa de CMB fue
realizado por el sate´lite COBE y despue´s fue el WMAP el que se ha encargado de esta
misio´n, actualmente es el sate´lite Planck el que ofrece mayor resolucio´n, sensibilidad y
rango de frecuencia. Se ha comprobado que esta radiacio´n es muy iso´tropa. En la Figura
2.1 se muestran las pequen˜as desviaciones de la temperatura media del CMB.
En el universo actual, la componente de radiacio´n se puede considerar despreciable.
Cabe preguntarse, entonces, que´ tipo de materia es la que existe en el Universo. Desde
hace ya bastante tiempo, se sabe que la materia ordinaria visible so´lo constituye una
pequen˜a parte de la materia total, existiendo una gran cantidad de materia oscura.
Zwicky (1933) comenzo´ a plantear esta posibilidad al comprobar que la masa de los
cu´mulos de galaxia hallada utilizando el teorema del virial no se correspond´ıa con la
observada. Otros estudios con cu´mulos de galaxias fueron realizados posteriormente y
apuntaron en la misma direccio´n (por ejemplo, Squires et al. 1996; Arnaud 2005). Otra
evidencia de materia oscura son las curvas de rotacio´n de los discos de las galaxias, cuyas
partes ma´s externas permanecen constantes, lo que implica la existencia de ma´s masa de
la que se observa (Rubin 1995; Corbelli & Salucci 2000; Jimenez et al. 2003).
Una vez sabida de la existencia de esta materia oscura, el siguiente paso es averi-
guar de que´ esta´ formada. Aunque es au´n un tema abierto, se puede aﬁrmar que en su
gran mayor´ıa es materia no bario´nica que interactu´a gravitacionalmente (Tisserand et al.
2007). Tambie´n se sabe que es materia acolisional (ve´ase por ejemplo las observaciones
del Bullet Cluster en Clowe et al. 2006). Se suelen clasiﬁcar a las part´ıculas candidatas
a materia oscura en tres grupos: Materia Oscura Caliente (HDM), Templada (WDM) y
Fr´ıa (CDM). Esta clasiﬁcacio´n obedece a la masa que las part´ıculas tendr´ıan en com-
paracio´n con la temperatura del Universo en el momento en que se desacoplaron. As´ı,
por ejemplo, la HDM poseer´ıa una masa muy pequen˜a (del orden de eV ) y velocidades
relativistas. El modelo ma´s aceptado actualmente es de CDM, ya que es hacia el que
ma´s apuntan las observaciones (por ejemplo, Bullock et al. 2000; Primack 2004; Pointe-
couteau et al. 2005). Este modelo muestra una formacio´n jera´rquica de estructuras de
tal forma que las ma´s grandes se formar´ıan por fusio´n de las pequen˜as (al contrario que
con el HDM, en el que predominar´ıan las fragmentaciones). El modelo WDM se encon-
trar´ıa entre los dos anteriores, con un rango de masas entre 1 y 10 keV, compatible con
las observaciones (por ejemplo, Abazajian 2006; Viel et al. 2008; Miranda & Maccio` 2007).
La tercera componente es la que proviene de la constante cosmolo´gica Λ. E´sta se
puede interpretar bien como un te´rmino geome´trico, o bien como la densidad de energ´ıa
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Figura 2.2: Edad del Universo en funcio´n redshift y del taman˜o del Universo (Lineweaver 1999) para
cinco diferentes modelos cosmolo´gicos. Tambie´n se muestra la e´poca en la que el halo de la Galaxia y su
disco fueron formados.
en el vac´ıo. Las observaciones conﬁrman una expansio´n acelerada del Universo, lo que
concuerda con tratar dicha componente como un ﬂuido perfecto con una ecuacio´n de es-
tado con presio´n negativa.
Atendiendo a la contribucio´n de cada una de estas componentes (an˜adiendo la curva-
tura), obtendr´ıamos diferentes modelos en funcio´n de dichas contribuciones4.
Segu´n el modelo Einstein-de-Sitter (EdS; Einstein & de Sitter 1932), tambie´n conocido
como Antiguo Modelo Esta´ndar (SCDM), en el Universo so´lo existir´ıa materia. Es trivial
comprobar que la solucio´n de a de la ecuacio´n (2.15) y la edad del universo vienen dados
por:
a(t) =
(
3
2
H0t
)2/3
(2.20)
t0 =
2
3H0
(2.21)
Si an˜adimos que exista contribucio´n de la curvatura con Ωk > 0, en detrimento de parte
de la de la materia, nos encontrar´ıamos ante un Modelo de Universo Abierto (OCDM).
4De ahora en adelante, se despreciara´ la contribucio´n de Ωr, por las razones ya expuestas.
2.1. EL UNIVERSO HOMOGE´NEO E ISO´TROPO 13
Figura 2.3: Contornos de incertidumbre en el plano ΩM -ΩΛ, hallados por Kessler et al. (2009), para
seis muestras diferentes de supernovas combinadas con otras observaciones: so´lo supernovas con un 68%
y 95% nivel de confianza (regiones sombreadas), SDSS BAO (verde), WMAP5 CMB (azul), y supernovas
con BAO y CMB (negro). La zona gris indica modelos sin Big Bang, y la l´ınea diagonal, universos planos
con ΩM +ΩΛ = 1.
El uso de este modelo es u´til para comprobar el efecto de la energ´ıa oscura al compararlo
con un modelo de tipo ΛCDM o Modelo concordante que presente la misma densidad de
materia. El modelo ΛCDM, que es el que mejor ajusta los datos, considera un universo
plano, dominado por la energ´ıa oscura, aunque con cierta contribucio´n de la materia. En
la Figura 2.2 se muestra la evolucio´n del taman˜o de Universo y del redshift en funcio´n de
la edad del Universo para cinco modelos cosmolo´gicos diferentes.
Los valores de los para´metros cosmolo´gicos que se emplean actualmente son los que
provienen de los datos de WMAP, combinados con el de otros proyectos observacionales,
como son los proyectos de supernovas, SDSS (Sloan Digital Sky Survey), 2dF, el telescopio
Hubble, etc. En tres ocasiones han sido publicados los resultados provenientes de WMAP,
que se corresponden con un an˜o de recogida de datos (WMAP1; Spergel et al. 2003), tres
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Para´metro Valor
Densidad de materia ΩMh
2 0.1358+0.0037−0.0036
Densidad de materia bario´nica Ωbh
2 0.02267+0.00058−0.00059
Densidad de energ´ıa oscura ΩΛ 0.726± 0.015
Constante de Hubble H0 70.5± 1.3 km s
−1
Edad del Universo t0 (13.72± 0.12)× 10
9 an˜os
Tabla 2.1: Para´metros cosmolo´gicos provenientes de la combinacio´n de los resultados de WMAP5 con
los proyectos de supernovas y BAO (Komatsu et al. 2009).
an˜os (WMAP3; Spergel et al. 2007) y cinco an˜os (WMAP5; Komatsu et al. 2009). Como
hemos comentado, el modelo ΛCDM es el que mejor ajustar´ıa estas observaciones, por lo
que el objetivo actual es deducir sus para´metros de la forma ma´s precisa posible. En la
Figura 2.3, se puede obsevar el rango de valores que pueden tomar ΩΛ y ΩM combinando
datos de diferentes observaciones (Kessler et al. 2009). En la Tabla Tabla 2.1 se muestran
los para´metros cosmolo´gicos que se derivan de WMPA5 combinado con las observaciones
con supernovas y el me´todo de Oscilaciones Acu´sticas de Bariones (BAO; Komatsu et al.
2009).
2.2. Evolucio´n de inhomogeneidades
Aunque el Universo es homoge´neo e iso´tropo a gran escala, existen pequen˜as ﬂuctua-
ciones en el campo de densidades en el Universo primordial, que da lugar a la distribucio´n
de materia que podemos observar. Estas pequen˜as ﬂuctuaciones pueden ser medidas como
anisotrop´ıas en el CMB.
Las inhomogeneidades en el campo de densidades se suelen expresar a trave´s de la
diferencia entre la densidad ρ(x, t) en un punto determinado y la densidad media de
fondo ρ(t), dando lugar a la sobredensidad δ(x, t):
δ(x, t) =
ρ(x, t)− ρ(t)
ρ(t)
(2.22)
Para estudiar la evolucio´n de δ en un universo en expansio´n, es conveniente trabajar en
un sistema de referencia como´vil deﬁnido por la siguiente transformacio´n de coordenadas
r = ax (2.23)
r˙ = a˙x+ ax˙ (2.24)
El primer sumando de la velocidad corresponde con el flujo de Hubble (a˙x = Hr) y el
segundo a la velocidad peculiar (v ≡ r˙−Hr).
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El potencial gravitatorio en este sistema como´vil vendr´ıa dado por:
φ = Φ +
1
2
aa¨x2 (2.25)
2.2.1. Aproximacio´n lineal
Es posible describir la evolucio´n de las perturbaciones de la densidad en las primeras
e´pocas del Universo utilizando aproximacio´n lineal, esto es con δ ≪ 1 . Las ecuaciones de
movimiento que describen la materia en este estadio son la de continuidad, la de Euler y
la de Poisson. Con todo ello, en aproximacio´n newtoniana, tenemos:
∂δ
∂t
+
1
a
▽[(1 + δ)v] = 0 (2.26)
∂v
∂t
+
1
a
(v▽)v +
a˙
a
v = −
1
a
▽φ−
1
ρa
▽p (2.27)
▽2φ = 4πGρa2δ (2.28)
El potencial gravitatorio se puede relacionar con el campo de aceleraciones, revelando
que el movimiento es consecuencia de las ﬂuctuaciones de densidad:
g(x) = −
1
a
▽φ = Gaρ
∫
δ(x′)(x′ − x)
|x′ − x|3
dx′ (2.29)
Suele ser u´til representar las perturbaciones v´ıa transformada de Fourier, de tal forma
que:
δ(x) =
1
(2π)3
∫
δ˜(k) e−i k·x d3k (2.30)
Linearizando se puede llegar a una u´nica ecuacio´n que describe el crecimiento de las
perturbaciones de densidad en esta aproximacio´n (Peebles 1980):
d2δk
dt2
+ 2
a˙
a
dδk
dt
= −
(
c2s
a2
k2 − 4πGρ
)
δk (2.31)
donde se ha considerado que c2s =
∂p
∂ρ
∣∣∣
s
y que δk ∝ e
−ikx es dicha transformada de Fourier
(Peacock 2007).
Si suponemos un universo dominado por la materia, esto es, con cs = 0, la solucio´n
general a esta ecuacio´n la forman dos modos independientes: la solucio´n creciente D+(t)
y la decreciente D−(t). El primero es el ma´s importante, ya que el segundo decaera´ para
altos valores del tiempo.
δ(k, t) = A(k)D+(t) +B(k)D−(t) (2.32)
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D+(t) = E(z)
∫ ∞
z
1 + z′
E3(z′)
dz′ E =
H
H0
=
(
Ωma
−3 + Ωka
−2 + ΩΛ
)1/2
(2.33)
donde A y B son funciones independientes del tiempo. Para el caso de un universo EdS,
la solucio´n creciente se puede expresar simplemente como δ(x, t) = a(t)δ(x).
Por otro lado, el campo de velocidades en esta aproximacio´n vendra´ descrito por:
∂v
∂t
+Hv = g (2.34)
▽v
a
+
∂δ
∂t
= 0 (2.35)
Se puede expresar la ecuacio´n de continuidad a trave´s de un factor f (Peebles 1980;
Lahav et al. 1991):
δ(x) = −
▽v
aHf
(2.36)
f ≡
d logD+
d log a
≈ Ω0.6m +
1
70
ΩΛ
(
1 +
Ωm
2
)
(2.37)
El campo de velocidades peculiares es considerado irrotacional, por ello podemos ex-
presarlo como un gradiente de una funcio´n escalar ψv:
v = −
▽ψv
a
(2.38)
Combinado las ecuaciones (2.35), (2.36) y (2.38) se obtiene:
▽2ψv = Hfa
2δ (2.39)
Y comparando esta expresio´n con la (2.28), vemos que φ ∝ ψv, por lo que tambie´n la
velocidad y el campo gravitacional peculiar han de ser paralelos en aproximacio´n lineal:
v =
H0f
4πGρ
g (2.40)
2.2.2. El espectro de potencias
Las propiedades estad´ısticas de δ˜(k) son independientes de la direccio´n de k segu´n el
Principio Cosmolo´gico. As´ı, asumiendo que las ﬂuctuaciones siguen un campo gaussiano,
se tiene que el espectro de potencias P (k) determinar´ıa las propiedades estad´ıstica de
dicho campo inicial:
P (k) = 〈|δk|
2〉 (2.41)
Como hemos visto, el espectro de potencias en la fase de dominio de la materia en
aproximacio´n lineal crece con D2+. Sin embargo, existen diferentes procesos que pueden
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Figura 2.4: Espectro de potencias determinado a partir de diferentes observables junto con el teo´rico
para un universo con ΩM = 0.3 y ΩΛ = 0.7 (l´ınea azul) (imagen proveniente de www.sdss.org).
hacer modiﬁcar la forma del espectro. Para cuantiﬁcar estas variaciones se emplea la fun-
cio´n de transferencia T (k), que para cada escala muestra la evolucio´n de una perturbacio´n
inicial por teor´ıa lineal:
T (k) =
δk(z = 0)
δk(z)D+(z)
(2.42)
donde δk(z = 0) y δk(z) se reﬁeren a las amplitudes actual e inicial, respectivamente.
Al exponente del espectro de potencias ns tal que P (k) ∝ k
ns se le conoce como ı´ndice
espectral. Por otro lado, σ8, dispersio´n en la sobredensidad media dentro de una esfera de
radio 8 h−1Mpc, representa la normalizacio´n del espectro de ﬂuctuaciones, y se relaciona
con la distribucio´n de galaxias en el presente.
El espectro de potencias del tipo Harrison-Zeldovich (Harrison 1970; Zeldovich 1972)
se caracteriza por ns = 1. Si e´ste se toma como un espectro de potencias primordial y se
aplica una funcio´n de transferencia para un universo ΛCDM, se obtiene un espectro tal
que en las grandes escalas conserva la pendiente inicial (P (k) ∝ k), pero es de la forma
P (k) ∝ k−3 en las pequen˜as.
Desde el punto de vista observacional, conseguir mejorar la calidad de las mediciones
del espectro del potencias se ha convertido en uno de los objetivos ma´s buscados. Para
ello, se utilizan diferentes me´todos y observables, como pueden ser medidas del CMB,
las galaxias SDSS, efectos de lente gravitacional, el bosque Lyα, etc. En la Figura 2.4 se
muestra el espectro de potencias calculado a partir de algunos de estos observables junto
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uno teo´rico.
Las medidas ma´s recientes con WMAP5 combinadas con las de los proyectos de su-
pernovas y de BAO (Komatsu et al. 2009) ofrecen los siguientes valores para el ı´ndice
espectral y la normalizacio´n del espectro de potencias:
ns = 0.960± 0.013 σ8 = 0.812± 0.026
Como vemos, el ı´ndice espectral es bastante parecido al de Harrison-Zeldovich.
2.2.3. Re´gimen no lineal
Cuando pasamos al re´gimen no lineal, las ecuaciones vistas en el apartado anterior ya
no se pueden utilizar. Sin embargo, en una fase intermedia (δ ≈ 1), es posible emplear
algunas aproximaciones. Zel’Dovich (1970) propuso una extrapolacio´n de la teor´ıa lineal
al re´gimen no lineal. Esta aproximacio´n es conocida como la aproximacio´n de Zeldovich
y se utiliza para establecer las condiciones iniciales de las simulaciones de N-cuerpos. En
este me´todo, se calcula el desplazamiento inicial de una part´ıcula y se supone que e´sta
continuara´ en esa direccio´n. El deplazamiento de una part´ıcula desde su posicio´n como´vil
lagrangiana inicial q a una nueva posicio´n como´vil euleriana x, en funcio´n de la ley de
crecimiento lineal de densidad D(t) y del potencial ψ(q) (extrapolado linealmente del
potencial gravitatorio φ), es:
x(t) = q−D(t) ∇ψ(q) (2.43)
La evolucio´n del campo de densidad se obtiene al considerar conservacio´n de la masa, lo
cual exige que las densidades lagrangianas y eulerianas sean iguales (ρ(x, t) dx = ρ(q) dq).
De esta forma, la densidad se puede calcular, empleado la aproximacio´n a primer orden,
como:
ρ(x, t)
ρ
=
∣∣∣∣
∣∣∣∣∂x∂q
∣∣∣∣
∣∣∣∣
−1
≈ 1−∇(∇ψ) (2.44)
As´ı, δ = −∇(∇ψ), y, aplicando la transformada de Fourier, obtenemos que ψ˜k ∝ δk.
Por lo que a partir del espectro de potencias, se puede hallar ψ y con e´l los desplazamientos.
Esta aproximacio´n deja de ser va´lida cuando las trayectorias de las part´ıculas se cruzan,
lo cual tiene lugar ma´s alla´ del re´gimen lineal (δ > 1). A partir de este momento, la
evolucio´n de las estructuras del Universo so´lo se puede estudiar a trave´s de me´todos
nume´ricos, ya que es imposible tratar su evolucio´n anal´ıticamente. En el Cap´ıtulo 4 se
describira´n con ma´s detalle estos me´todos.
Cap´ıtulo 3
El universo local
Nuestra Galaxia1 se encuentra formando parte de un grupo pobre de galaxias, llamado
Grupo Local. El otro miembro representativo de este grupo es Andro´meda (M31), que
como la primera, tambie´n es una gran espiral.
Desde un punto de vista observacional, el Grupo Local es el u´nico lugar donde es po-
sible estudiar con detalle propiedades de distintas galaxias (cinema´tica, edades, qu´ımica,
historia de formacio´n estelar, etc.), pudiendo conectar la astrof´ısica estelar y extragala´cti-
ca. Por tanto, aqu´ı sera´ donde mejor se comparara´n observaciones con modelos teo´ricos, y
viceversa. En el Grupo Local y el Volumen Local se podra´ estudiar la cosmolog´ıa de cam-
po cercano, estudiando, por ejemplo, si es posible que la energ´ıa oscura se manisfestara
en escalas pequen˜as (Karachentsev et al. 2002; Maccio` et al. 2005).
3.1. Estructura del Grupo Local
En la Figura 3.1 se muestra de forma esquema´tica las distintas galaxias, con sus
morfolog´ıas, que se encuentran en el Grupo Local. Como hemos comentado, el Grupo
Local esta´ formado por dos grandes galaxias espirales: MW y M31. So´lo una fraccio´n
despreciable de la luminosidad del Grupo Local proviene de galaxias que no son parte de
estas dos o de sus sate´lites asociados. La distancia entre la Galaxia y M31 se estima en
unos 0.77 Mpc (Karachentsev et al. 2004) y la velocidad relativa entre ambas en unos
-130 km s−1 segu´n van der Marel & Guhathakurta (2008), donde tambie´n se calcula la
velocidad tangencial, que presenta ma´s diﬁcultad en su estimacio´n, ofreciendo un valor
de 45 km s−1.
M31 presenta una mayor luminosidad, bulbo, nu´mero de cu´mulos globulares y taman˜o
f´ısico que la Galaxia. Sin embargo, empleando diferentes me´todos para restringir sus
masas, que incluir´ıan cinema´tica estelar, del gas, de los cu´mulos de estrellas y de los
sate´lites, se ha visto que ambas galaxias podr´ıan tener una masa similar (Kochanek 1996;
Evans et al. 2000; Carignan et al. 2006), es decir unas 1012M⊙. Realmente, la masa de
1Se usara´ indistintamente el te´rmino “Galaxia” como su abreviatura en ingle´s MW (Milky Way)
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Figura 3.1: Distribucio´n esquema´tica en tres dimensiones de los objetos que se encuentran el Grupo
Local (Grebel 1999). El elipsoide discontinuo marca un radio de 1 Mpc desde el baricentro del Grupo Local,
mientras que las circunferencias limitan los grupos de M31 y MW. Los s´ımbolos con diferentes colores
correspondes a las diferentes morfolog´ıas de las galaxias: grandes espirales (negro), enanas irregulares
(amarillo), enanas el´ıpticas y enanas esferoidales con poco gas (azul y verde) y tipos de transicio´n de
enanas esferoidales e irregulares (violeta).
M31, MW y la total del Grupo Local siguen au´n en discusio´n, y dependen fuertemente
de los me´todos y modelos empleados, como, por ejemplo, de si se considera o no que la
Galaxia y M31 esta´n ligadas gravitacionalmente (ve´ase van der Marel & Guhathakurta
2008 y sus referencias para ma´s informacio´n).
Tras estas dos galaxias principales, las siguientes ma´s representativas en luminosidad
son M33 y la Gran Nube de Magallanes (LMC). M33 es tambie´n espiral y parece seguir
una o´rbita ligada a M31 (van der Marel & Guhathakurta 2008), existiendo evidencias
de que ambas han interaccionado recientemente (McConnachie et al. 2009). LMC es una
galaxia irregular activa muy cercana a MW. Estas cuatro galaxias presentan una lumino-
sidad MV de entre -21 y -18 magnitudes.
En los alrededores de cada uno de los miembros principales del Grupo Local, aparecen
otras galaxias con baja masa y poco gas. Pro´ximas a M31, podemos encontrar una galaxia
el´ıptica compacta y tres el´ıpticas enanas (dE). El resto de enanas de tipos tempranos y
baja masa que existen en el Grupo Local son todas enanas esferoidales (dSph), que son
las galaxias conocidas con menor masa (del orden de 107M⊙) y luminosidad (MV > −14).
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Casi todas estas galaxias (dSphs y dEs) las encontramos dentro de unos 300 kpc de radio
alrededor de los dos miembros dominantes. Por contra, las galaxias ricas en gas, irregulares
de tipos tard´ıos y enanas (dIrr) presentan una distribucio´n mucho menos concentrada y
son las ma´s frecuentes a grandes distancias de las espirales. Este sesgo tambie´n aparece al
considerar la masa en HI de las galaxias enanas y sate´lites en funcio´n de sus distancias a la
galaxia principal ma´s cercana (Grebel et al. 2003). Esta segregacio´n morfolo´gica tambie´n
se maniﬁesta en otros grupos, y sen˜ala la inﬂuencia que tiene el entorno en la forma de
las galaxias (Einasto et al. 1974).
Adema´s, las galaxias compan˜eras de MW aparecen distribuidas a lo largo de uno o dos
planos polares principales (Kunkel 1979; Fusi Pecci et al. 1995). Una situacio´n semejante
parece darse con M31: la mayor´ıa de sus compan˜eras de tipos tempranos descansan sobre
un plano principal casi polar (Koch & Grebel 2006; McConnachie & Irwin 2006). Au´n
no se sabe con certeza si esta distribucio´n tiene un signiﬁcado f´ısico. Si as´ı lo fuera, se
especula con varias posibilidades: o bien los sate´lites se podr´ıan haber formado siguiendo
interaciones o por la ruptura de progenitores ma´s masivos (Kunkel 1979; Sawa & Fujimoto
2005; Bournaud & Duc 2006), o bien los planos indicar´ıan que los halos de materia oscura
de M31 y MW ser´ıan prolados (Go´mez-Flechoso et al. 1999; Navarro et al. 2004; Zentner
et al. 2005; Law et al. 2009), pudiendo ser una consecuencia de la acrecio´n de materia
a lo largo de ﬁlamentos de materia oscura a gran escala (Knebe et al. 2004; Zentner et
al. 2005; Libeskind et al. 2005). Pero para discernir cua´l es la causa de esos alineamien-
tos, ser´ıa necesario conocer las o´rbitas reales de los sate´lites, que habr´ıan de estar sobre
los mencionados planos. Tambie´n cabe la posibilidad de que la distribucio´n sea aleatoria
(Zentner et al. 2005), ya que, por ejemplo, en el caso de M31, no todos sus sate´lites siguen
dicho alineamiento.
Como se ha visto tambie´n en otros grupos, el nu´mero de galaxias de´biles en el Grupo
Local es considerablemente menor (pra´cticamente en dos o´rdenes de magnitud) que el
esperado segu´n las simulaciones nume´ricas de N-cuerpos basadas en modelos ΛCDM.
Este aspecto se suele conocer como el problema de los sate´lites perdidos (missing satellites
problem) (Klypin et al. 1999; Moore et al. 1999). Adema´s, esta sobreabundancia de halos
pequen˜os impide que, siguiendo dichos modelos, se encuentren vac´ıos en el Volumen Local
como lo que se deducen de las observaciones (Tikhonov et al. 2009).
Actualmente se tienen catalogadas unas 42 galaxias en el Grupo Local dentro de un
radio de alrededor de 1 Mpc (Karachentsev et al. 2002), y poco a poco las observaciones
recientes van an˜adiendo ma´s objetos al extremo de´bil de la funcio´n de luminosidad del
LG. Sin embargo, se cree que el censo de las galaxias ma´s brillantes esta´ pra´cticamente
cerrado, salvo alguna posible excepcio´n en la zona de exclusio´n (regio´n del cielo en la que
se encuentra el disco gala´ctico y haciendo que las observaciones extragala´ctica sean ma´s
complicadas). Au´n considerando que podr´ıan ser detectadas en un futuro nuevas galaxias
de´biles, parece que nunca se llegara´ a encontrar los cientos de objetos necesarios para
resolver la discrepancia con el modelo ΛCDM, cuando se asume que cada halos aloja una
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Este comportamiento surge del propio modelo CDM, ya que su espectro de potencias
presenta valores demasiado altos a pequen˜a escala. Por tanto, o bien este modelo no es el
adecuado o bien existe un fuerte sesgo entre la componente oscura y brillante. Relacionadas
con el primer caso, se han propuesto alternativas que reducen la potencia de la pequen˜a
escala en el espectro de potencia (Kamionkowski & Liddle 2000), que utilizan WDM
(White & Croft 2000; Col´ın et al. 2000; Dalcanton & Hogan 2001), o materia oscura
fuertemente autointeractuante (Spergel & Steinhardt 2000). La segunda situacio´n podr´ıa
ser debida a que la mayor´ıa de los sate´lites ser´ıan oscuros (sin estrellas) porque, por
ejemplo, los bariones habr´ıan sido eliminados a trave´s de vientos de supernovas (Dekel &
Silk 1986; Mac Low & Ferrara 1999) o por la presencia del fondo de radiacio´n co´smica
ultravioleta fotoionizante (Ikeuchi 1986; Babul & Rees 1992; Bullock et al. 2000; Hoeft
et al. 2006). Las nuevas exploraciones basadas en la emisio´n de HI, como ALFALFA,
pretenden detectar estas galaxias oscuras en el caso de que existan. En Zavala et al. (2009)
ya se ha visto que, usando los primeros resultados de ALFALFA, las simulaciones CDM
siguen presentando este problema, mientras que empleando WDM con mWDM = 1keV
s´ı se consigue reproducir la funcio´n de velocidad circular ma´xima observacional.
Sea como fuere, actualmente no existe ninguna solucio´n satisfactoria que reconcilie
totalmente las predicciones de las simulaciones CDM con las observaciones a escalas del
Grupo Local. Quiza´s las futuras exploraciones, como la mencionada ALFALFA, o como
GAIA y RAVE, que pretenden construir una detallado mapa de nuestra Galaxia, aporten
informacio´n de los restos de los objetos perdidos.
3.2. Estructura de la Galaxia
Como la mayor´ıa de las galaxias espirales, la nuestra presenta componentes estruc-
turales bien diferenciados que habr´ıan aparecido en diferentes etapas de su proceso de
formacio´n. En la Figura 3.2 se muestra un esquema de estas componentes.
El bulbo estelar, que se encuentra en el centro de la Galaxia, se cree que esta´ for-
mado por estrellas viejas, pero au´n no se conoce muy bien su naturaleza. As´ı, si el bulbo
surgio´ como fruto de inestabilidades en el disco estelar, mucha de la informacio´n nece-
saria para entender el estado de la Galaxia en sus primeras e´pocas habr´ıa desaparecido
en la formacio´n del disco y en la consecuente formacio´n del bulbo. Adema´s, aunque la
mayor´ıa de las galaxias ma´s luminosas presentan esta componente, muchas de las de´biles
no. Por ello, la formacio´n del bulbo no es un elemento esencial en la formacio´n de los
discos gala´cticos.
En galaxias similares a la MW, se puede observar un disco ﬁno exponencial de unos
300 pc de altura. Se cree que e´ste contiene casi todo el momento angular bario´nico. La
Galaxia, como muchas otras semejantes, presenta un segundo disco ma´s ancho (Gilmore
& Reid 1983). Con una altura de alrededor de 1 kpc, unas tres veces ma´s ancho que el
disco ﬁno, representa un 10% de su brillo superﬁcial. La poblacio´n estelar del disco ancho
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Figura 3.2: Esquema de las componentes estructurales en el interior de la Galaxia
(Freeman & Bland-Hawthorn 2002): halo de materia oscura (negro), halo estelar (naranja), disco an-
cho (azul oscuro), disco fino (azul claro), bulbo (amarillo) y cu´mulos globulares (c´ırculos).
parece ser ma´s vieja que los 12 Giga-an˜os que a lo sumo podr´ıa tener el ﬁno, y sus es-
trellas son signiﬁcativamente ma´s pobres en metal que las suyas. Actualmente, se piensa
que el disco ancho proviene del calentamiento del disco estelar primigenio v´ıa feno´menos
de acrecio´n o pequen˜as fusiones. Ambos discos presentan un radio de aproximadamente
15 kpc.
Por otro lado, el halo estelar contiene las estrellas de campo y los cu´mulos globulares
pobres en metales. Su masa es alrededor de tan so´lo el 1% de la masa estelar total,
esto es unas 109M⊙ (Morrison 1993). Esta componente es muy interesante a la hora de
estudiar el proceso de formacio´n de la Galaxia, ya que la mayor parte de sus estrellas
son probablemente ma´s viejas que 12 Giga-an˜os y estar´ıan entre los primeros objetos
gala´cticos en formarse.
Al contrario que el disco y el bulbo, el momento angular del halo estelar es pra´ctica-
mente nulo (Freeman 1987) y es mantenido casi por completo gracias a su dispersio´n de
velocidades.
Este halo sigue una distribucio´n de densidad del tipo ρ ∝ r−3.5, aunque parece depen-
der de la poblacio´n estelar (Vivas et al. 2001; Chiba & Beers 2000). Los halos estelares
son muy diferentes entre unas galaxias y otras. As´ı, por ejemplo el de M31 sigue la ley
de potencias de r0.25 (Pritchet & van den Bergh 1994) y de media es mucho ma´s rico en
metales que el de la Galaxia (Durrell et al. 2001), aunque no tiene estrellas que sean tan
pobres en metales.
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El halo de materia oscura, que so´lo puede ser detectado por su campo gravitacio-
nal, contiene alrededor del 90% de la masa total de la Galaxia, su densidad sigue una
distribucio´n ρ ∼ r−2, extendie´ndose a ma´s de 100 kpc (Kochanek 1996). Existe discrepan-
cia acerca de su forma: unos trabajos sen˜alan a una forma esferoidal (Ibata et al. 2001)
y otros a una axime´trica o triaxial (Go´mez-Flechoso et al. 1999; Law et al. 2009). Si el
halo de materia oscura se encuentra fuertemente subestructurado, como sugiere el modelo
CDM, e´ste ha inﬂuido y continu´a hacie´ndolo en la evolucio´n del disco gala´ctico y en el
resto de componentes.
En lo que se reﬁere a la evolucio´n de la Galaxia y sus distintas componentes, siguiendo
el modelo jera´rquico CDM, el halo de materia de la Galaxia hubiera sido el primero en
formarse como resultado de la unio´n de objetos ma´s pequen˜os. El disco, entonces, se
formar´ıa disipativamente dentro del potencial del esferoide virializado de dicho halo.
Las primeras etapas en la evolucio´n de la Galaxia estar´ıan marcadas por violentos
feno´menos en la dina´mica del gas y en su acrecio´n, dando lugar a una alta densidad en
los primeros cu´mulos globulares, as´ı como un alto crecimiento conjunto del bulbo estelar
y del agujero negro masivo central. Esta e´poca se corresponde a un redshift mayor que 1,
momento en el cual las actividades de formacio´n estelar y acrecio´n llegaron a su pico.
En ese momento, existir´ıa un fuerte gradiente de metales desde el bulbo hacia el halo.
El enriquecimiento en metales ser´ıa ra´pido en el nu´cleo de la Galaxia, razo´n por la cual el
bulbo estelar observado hoy es viejo y relativamente rico en metales. Las primeras estrellas
del halo y de los cu´mulos globulares se formar´ıan en un volumen ma´s extendido, por lo que
se cree que muchos de ellos provienen de sate´lites gala´cticos antiguos que experimentaron
una evolucio´n qu´ımica independiente antes de ser acretados por la Galaxia.
Al ﬁnal de toda esta fase, la mayor parte de los bariones comenzaron a asentarse en
el disco por primera vez, de tal forma que el 10% de los bariones residen en el disco
ancho, mientras que la inmensa mayor´ıa de ellos se asentaron inactivamente en el disco
ﬁno desde z ∼ 1. El disco ancho y los cu´mulos globulares presentan abundancia en metales
similares, as´ı como coincidencias en su e´poca de formacio´n (ambos se remontan a la e´poca
de disipacio´n bario´nica durante z ∼ 1− 5)
3.3. Ma´s alla´ del Grupo Local
El entorno inmediato al Grupo Local se le suele conocer como Volumen Local, y
cubre una regio´n de unos 7-10 Mpc de radio (el criterio por el que se deﬁne el taman˜o
del Volumen Local var´ıa de unos trabajos a otros). Uno de los cata´logos ma´s completos
es el Cata´logo de Galaxias Vecinas (CNG) de Karachentsev et al. (2004), que incluye
451 galaxias, cuyas distancias al LG son menores de 10 Mpc o sus velocidades radiales
inferiores a 550 km s−1. De ellas, aproximadamente unas 300 se encuentran a menos de 7
Mpc del LG. En Tikhonov & Klypin (2009) se emplea una versio´n au´n ma´s actual de este
cata´logo, llegando a las 550 galaxias.
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Figura 3.3: Vista del cielo en infrarrojo cercano, donde las galaxias, que provienen del cata´logo 2MASS,
han sido coloreadas en funcio´n de su redshift: azul, verde y rojo segu´n aumenta e´ste (Jarrett 2004).
A trave´s de estos cata´logos, se puede inferir que alrededor del 85% de las galaxias del
LV son enanas con una magnitud MB > −17, contribuyendo al 4% de la luminosidad
local total y al 10-15% de la densidad local en HI.
A escalas mayores, ya aparecen cu´mulos como los de Virgo (a unos 15 Mpc del LG) y
Fornax (a casi 20 Mpc), ambos con masas de ∼ 1014M⊙. La velocidad peculiar con que
el Grupo Local se aproxima a Virgo es, segu´n Tonry et al. (2000), de -409 km s−1, con
una componente debida a Virgo propiamente dicho de -139 km s−1. El cu´mulo de Virgo
representa aproximadamente el centro de una gran estructura ﬁlamentosa que se extiende
en ma´s de 50 Mpc, llamada Supercu´mulo Local (LSC). La regio´n en torno al LSC alberga
varios cu´mulos (donde Virgo, Fornax y Ursa Major son los ma´s prominentes), grupos y
ﬁlamentos. El Grupo Local se encontrar´ıa en las afueras de dicha regio´n, en un pequen˜o
ﬁlamento que se extender´ıa desde Fornax a Virgo.
Los cu´mulos de Coma (distante unos 85 Mpc y masa de 1.8× 1015M⊙) y de Perseus-
Piscis (a unos 75 Mpc y unas 1015M⊙) ser´ıan los siguientes en importancia. Y au´n ma´s
alla´, el Gran Atractor es la estructura dominante.
En la Tabla 3.1 se listan algunos de los objetos ma´s importantes ma´s alla´ del Volumen
Local, y en la Figura 3.3 se puede ver una distribucio´n panora´mica del cielo en infrarrojo
cercano que muestra la distribucio´n de galaxias observada.
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Nombre M (1014 h−1M⊙) Coordenadas SG dLG ( h
−1Mpc) z
NGC507 0.42 42.74 -24.81 2.81 49.5 0.016
A0262 0.95 43.59 -20.77 -1.25 48.3 0.016
A0400 1.39 42.60 -48.09 -32.50 72.0 0.024
FORNAX 0.94 -1.27 -9.77 -8.79 13.2 0.004
IIIZw54 2.70 65.75 -43.32 -50.05 93.3 0.031
NGC1550 0.72 18.62 -16.93 -26.99 36.9 0.012
A1060/HYDRA 2.82 -20.86 18.11 -21.65 35.1 0.012
A1367 3.92 -2.07 63.58 -12.33 64.8 0.022
MKW4 0.65 -20.69 54.88 -12.64 60.0 0.020
NGC4636 0.23 -3.57 8.58 -0.44 9.3 0.003
A3526 2.49 -27.64 12.26 -6.37 30.9 0.010
COMA 13.09 0.78 61.21 8.45 61.8 0.021
NGC5044 0.43 -18.47 19.70 -0.10 27.0 0.009
A3581 1.00 -53.45 34.49 8.68 64.2 0.021
MKW8 2.24 -36.46 63.16 35.25 81.0 0.027
A2052 2.04 -40.93 74.62 60.47 104.4 0.035
MKW3S 3.23 -51.27 95.18 80.86 135.0 0.045
A2063 3.00 -38.74 75.07 64.36 106.2 0.035
A2147 3.28 -23.72 66.36 78.24 105.3 0.035
A2199 4.48 17.63 55.68 69.26 90.6 0.030
A2634 3.64 64.50 -55.77 38.61 93.6 0.031
NGC499 0.39 38.14 -21.99 2.62 44.1 0.015
AWM7 4.06 49.03 -13.41 -8.87 51.6 0.017
PERSEO 7.11 52.01 -11.67 -13.15 54.9 0.018
3C129 6.26 61.66 2.57 -25.82 66.9 0.022
S636 0.85 -23.25 13.91 -21.84 34.8 0.012
M87/VIRGO 1.50 -2.26 10.24 -0.52 10.5 0.004
M49/VIRGO 0.90 -2.99 10.03 -0.80 10.5 0.004
NGC5813 0.25 -9.18 13.82 9.66 19.2 0.006
NGC5846 0.35 -8.76 12.92 9.55 18.3 0.006
A2151w 1.62 -21.47 69.83 83.17 110.7 0.037
A3627/NORMA 6.20 -48.15 -6.33 5.75 48.9 0.016
OPHIUCH 21.56 -60.67 8.13 57.52 84.0 0.028
Tabla 3.1: Algunos de los objetos ma´s importantes a gran escala junto con sus masas, coordenadas
supergala´cticas, distancia al Grupo Local y redshift, provenientes del cata´logo de Reiprich & Bo¨hringer
(2002).
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As´ı pues, hemos visto que nuestra posicio´n en el Universo es especial. Por lo que
todo estudio que pretenda derivar conclusiones cosmolo´gicas, y que sea compatible con
las observaciones, tendr´ıa que tener en cuenta estas peculiaridades en la distribucio´n de
materia. Desde el punto de vista de las simulaciones, esto se puede hacer de dos formas: o
bien llevando a cabo muchas realizaciones en grandes volu´menes y buscando objetos con
entornos similares al LG, o bien imponiendo restricciones en las realizaciones con el ﬁn de
que reproduzcan la distribucio´n de materia observada. En nuestro caso, se han utilizado
las dos te´cnicas para determinar las peculiaridades de los objetos seleccionados.
Parte II
Metodolog´ıa y herramientas
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Cap´ıtulo 4
Simulaciones
4.1. Visio´n general
Empleando u´nicamente me´todos anal´ıticos es imposible estudiar la formacio´n de es-
tructuras y sus propiedades internas, ya que los procesos involucrados son altamente no
lineales. Por tanto, es necesario acudir a me´todos diferentes.
Ya hubo primeros intentos, como el de Holmberg (1941), para simular situaciones que
los ca´lculos anal´ıticos no pod´ıan tratar, pero no ser´ıa hasta el desarrollo de la compu-
tacio´n cuando se empezaran a implementar los primeros co´digos de N-cuerpos (Aarseth
1963). El desarrollo de las simulaciones nume´ricas, por tanto, se encuentra ligado al de la
tecnolog´ıa computacional.
En los u´ltimos an˜os, gracias a la aparicio´n de los co´digos en paralelo, la potencia de
las simulaciones nume´ricas ha permitido llegar a resoluciones nunca antes alcanzadas.
El futuro de la supercomputacio´n parece seguir encaminado en esta direccio´n, es decir,
en el aumento del nu´mero de CPUs ma´s que en la potencia individual de cada una. El
otro factor determinante en la evolucio´n de las simulaciones es la creacio´n de algoritmos
nume´ricos y co´digos capaces de utilizar toda esta nueva potencia de forma eﬁciente y
ﬂexible para que se pueda an˜adir nueva f´ısica ma´s fa´cilmente.
Las simulaciones nume´ricas cosmolo´gicas consisten ba´sicamente en tomar una caja
cu´bica o caja de simulacio´n, que representa una porcio´n del Universo, asumiendo que se
repite de forma perio´dica. La materia se suele representar como part´ıculas, de tal forma
que a ma´s part´ıculas, menor sera´ la masa de cada una y mayor resolucio´n obtendremos.
El problema surge al elegir que´ taman˜o de caja y que´ nu´mero de part´ıculas son necesa-
rias para simular apropiadamente las estructuras que queremos. Es necesario que la caja
sea suﬁcientemente grande como para reproducir una muestra representativa del Universo.
Pero tambie´n necesitamos un nu´mero de part´ıculas que permita obtener una resolucio´n
adecuada en funcio´n del tipo de objetos a identiﬁcar y de sus propiedades a medir (por
ejemplo, que sea capaz de resolver la estructura interna de los halos). Por tanto, el com-
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promiso entre ambos aspectos es fundamental a la hora de construir apropiadamente una
simulacio´n.
Actualmente uno de los me´todos ma´s extendidos son las resimulaciones (ve´ase §4.4.2),
donde en las zonas de intere´s se aumenta la resolucio´n, conservando la resolucio´n inicial en
el resto del volumen. Ejemplos de esta te´cnica son las simulaciones de N-cuerpos de halos
gala´cticos con hasta 109 part´ıculas en el interior del radio virial, Via Lactea (Diemand
et al. 2007, 2008), GHALO (Stadel et al. 2009), o el proyecto Aquarius (Springel et al.
2008).
Por otro lado, tambie´n se puede perseguir realizar estad´ısticas muy amplias, utilizan-
do grandes volu´menes lo mejor resueltos posibles. Algunas de las ma´s potentes de este
tipo han sido la Millenium Simulation (Springel et al. 2005), la MareNostrum Universe
(Gottlo¨ber & Yepes 2007), y la 4π Horizon (Teyssier et al. 2009), que ostenta el re´cord
actual de nu´mero de part´ıculas de N-cuerpos (7× 1010).
Gracias a las simulaciones nume´ricas cosmolo´gicas, se han obtenido resultados cos-
molo´gicos fundamentales, mostrando, por ejemplo, co´mo el modelo ΛCDM es el que me-
jor describe el Universo. Tambie´n se ha llegado a importantes conclusiones acerca de la
dina´mica de las estructuras y subestructuras de materia oscura (Tormen 1997), sus per-
ﬁles de densidad (Navarro et al. 1996), las propiedades de agrupamiento de la materia
oscura (Jenkins et al. 1998), la abundancia de halos (Jenkins et al. 2001), la temperatura
y los perﬁles del gas en cu´mulos de galaxias (Evrard 1990), las propiedades de las l´ıneas
de absorcio´n Lyman α en el medio interestelar (Hernquist et al. 1996), etc.
Sin embargo, au´n quedan muchas cuestiones abiertas a investigar en este entorno.
Y para resolver algunas de ellas, es necesario, no so´lo una alta potencia de ca´lculo y
unos co´digos eﬁcientes, sino tambie´n incorporar una f´ısica ma´s compleja, especialmente
en lo relacionado con la componente bario´nica, como por ejemplo, la formacio´n estelar
en el problema del sobre-enfriamiento, o el feedback estelar para regular la formacio´n de
estrellas, relacionado con la cata´strofe del momento angular, el problema de los halos de
baja masa, la alta formacio´n estelar a bajos redshifts, etc. (Moore et al. 1999; Ceverino
& Klypin 2007; Piontek & Steinmetz 2009).
La introduccio´n de la componente bario´nica es, adema´s, la que permite comparaciones
con las observaciones. Para ello es necesario o bien desarrollar modelos semianal´ıticos que
usen informacio´n de la historia de formacio´n de los halos de materia oscura (Croton et al.
2006) o bien incluir materia bario´nica directamente, como en la simulacio´n MareNostrum
High-z Universe (Forero-Romero et al. 2009).
El proceso habitual que se sigue para realizar estudios por medio de simulaciones abar-
ca la construccio´n de condiciones iniciales, la ejecucio´n del co´digo de simulacio´n elegido
partiendo de ellas, la bu´squeda e identiﬁcaco´n de objetos, y el ana´lisis de sus propieda-
des. En este cap´ıtulo se comentara´n las dos primeras fases, mientras que de la tercera
sera´ objeto el Cap´ıtulo 5 y de la u´ltima el resto de cap´ıtulos.
En los siguientes ep´ıgrafes, se resumira´n las aproximaciones y algoritmos que se suelen
4.2. APROXIMACIONES, ALGORITMOS Y CO´DIGO 33
utilizar en este tipo de simulaciones (particularizando al co´digo empleado) y el tipo de
condiciones iniciales que se emplean. Adema´s, se describira´n las simulaciones que se han
construido para nuestros estudios posteriores.
4.2. Aproximaciones, algoritmos y co´digo
En las simulaciones nume´ricas cosmolo´gicas, el campo de densidades se discretiza como
un conjunto de part´ıculas o como una malla. Las te´cnicas utilizadas para modelizar la
interaccio´n entre ellas diferencia unos co´digos de otros. Normalmente existen dos formas
generales de tratar a las part´ıculas y/o a la malla en funcio´n de su naturaleza: como gas o
como ﬂuido acolisional. En este u´ltimo grupo se incluyen la materia oscura y las estrellas.
En algunas de nuestras simulaciones se han utilizado u´nicamente part´ıculas de ma-
teria oscura, ya que la mayor parte de la materia que existe en el Universo es de este
tipo, asumiendo entonces que la componente bario´nica esta´ acoplada a ella. En aquellas
simulaciones de ma´s alta resolucio´n, en la que se pretende conocer con ma´s detalle la
estructura de los halos, se ha incluido tambie´n gas y formacio´n estelar.
Para llevar a cabo casi todas la mayor parte de las simulaciones se ha empleado
el co´digo GADGET2 (Springel 2005). Este co´digo permite incluir diferentes tipos de
part´ıculas, con sus diferencias en el tratamiento de la f´ısica que esto implica. En una
de las simulaciones tambie´n se empleo´ el co´digo ART (Gottlo¨ber & Klypin 2008). Se
utilizaron, en ambos co´digos, las correspondientes versiones paralelizadas con MPI.
Gravedad
Las part´ıculas acolisionales interaccionan u´nicamente gravitacionalmente, por lo que
se utiliza eﬁcientemente la aproximacio´n a un sistema de N-cuerpos. Se emplea la ecuacio´n
de Boltzmann acoplada a la de Poisson en un universo en expansio´n.
Para seguir la evolucio´n de las part´ıculas, se emplean las ecuaciones de movimiento:
x˙i = vi (4.1)
x¨i = −∇iΦ(xi) (4.2)
En la integracio´n temporal de estas ecuaciones se ha utilizado un esquema leapfrog de
segundo orden (Quinn et al. 1997) en su versio´n Kick-Drift-Kick que asegura una buena
conservacio´n de la energ´ıa por ser simple´ctico. El potencial se obtiene de la distribucio´n
de part´ıculas y tiene la forma:
Φ(x) = −G
N∑
j=1
mj
[(x− xj)2 + ǫ2]
(4.3)
donde se ha introducido el factor de suavizado de Plummer ǫ, cuyos ﬁnes principales son
el de prevenir la formacio´n de pares de part´ıculas ligadas y asegurar que el tiempo de
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Figura 4.1: Ejemplo de curva de Peano-Hilbert.
relajacio´n es suﬁcientemente alto.
Existen diferentes te´cnicas para computar la interaccio´n gravitatoria de N-cuerpos de
forma eﬁciente. Los me´todos part´ıcula-malla (PM) (Klypin & Shandarin 1983; White et al.
1983) son los ma´s ra´pidos, pero presentan problemas a escalas por debajo de la resolucio´n
de la malla utilizada. Al contrario ocurre con los algoritmos de a´rboles jera´rquicos (Tree;
Barnes & Hut 1986; Dehnen 2000), que no presentan un l´ımite de resolucio´n intr´ınseco,
pero pueden ser ma´s lentos que los anteriores.
GADGET emplea un me´todo h´ıbrido TreePM (Xu 1995), en el que se utiliza un
algoritmo de a´rbol para determinar las fuerzas newtonianas a pequen˜as escalas y PM
para computarlas en grandes. As´ı, la ecuacio´n de Poisson, que en el espacio de Fourier
presenta la forma:
φk = −
4πG
k2
ρk (k 6= 0) (4.4)
queda dividida en dos partes, una de corto y otra de largo alcance, respectivamente:
φs
k
= φk(1− e
−k2r2s) (4.5)
φl
k
= φke
−k2r2s (4.6)
Entre las ventajas de este me´todo cabe mencionar que se consigue computar de forma
ra´pida y eﬁciente la contribucio´n en las largas escalas, no aparece anisotrop´ıa en la fuerza,
y no es necesario an˜adir correciones especiales a las condiciones de frontera perio´dicas.
Adema´s, para paralelizar el algoritmo de a´rbol, GADGET2 optimiza el acceso a la memo-
ria ordenando las part´ıculas siguiendo la curva fractal de Peano-Hilbert que cubre toda
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la caja (Figura 4.1), y diviendo e´sta en segmentos que permiten distribuir las part´ıculas
entre los distintos procesadores, de forma que conserva la localidad en el espacio.
Hidrodina´mica
En este caso existen muchas ma´s diferencias conceptuales entre los diferentes me´todos
que se emplean en los co´digos actuales. Podemos dividirlos en dos grandes grupos: los
eulerianos y los lagrangianos.
Los me´todos eulerianos discretizan el espacio, formando una malla, bien sea ﬁja (como
Yepes et al. 1995; Pen 1998) o adaptativa (por ejemplo, Kravtsov et al. 2002; Teyssier
2002; Quilis 2004). La ventaja de estos me´todos radica en que son ma´s precisos para tratar
las ondas de choque hidrodina´micas, sin necesidad de acudir a viscosidades artiﬁciales.
Sin embargo, no son capaces de resolver con buena calidad la estructura interna de las
galaxias individuales, aunque las redes adaptativas alivian notablemente este problema.
Por otro lado, los lagrangianos discretizan la masa, dando lugar a part´ıculas que mo-
delan el ﬂuido. Su principal ventaja, por tanto, es que se ajustan automa´ticamente al
movimiento del ﬂuido. Casi todos los me´todos de este tipo utilizan hidrodina´mica de
part´ıculas suavizadas (SPH; Lucy 1977; Gingold & Monaghan 1977). Algunos ejemplos
los encontramos en Navarro & White (1993), Serna et al. (2003), Wadsley et al. (2004) y
en el propio GADGET.
El me´todo SPH emplea interpolaciones con un kernel W (r, h) para construir magni-
tudes de un ﬂuido continuo partiendo de part´ıculas discretas. As´ı, la densidad del ﬂuido
se calcula como:
ρi =
∑
j
W (|rij|, hi) (4.7)
La presio´n sseguir´ıa la ecuacio´n de estado, que para un gas ideal es:
Pi = (γ − 1)ρiui (4.8)
Con todo ello, la ecuacio´n de Euler, la de continuidad y la primera ley de la Termodina´mi-
ca, tendr´ıan la siguiente forma, respectivamente:
dvi
dt
= −
∑
j
mj
(
Pi
ρ2i
+
Pj
ρ2j
+Πij
)
∇iW ij (4.9)
dρi
dt
+
∑
j
mjvji∇iW (rij) = 0 (4.10)
dui
dt
=
1
2
∑
j
mj
(
Pi
ρ2i
+
Pj
ρ2j
+Πij
)
vij∇iW ij (4.11)
Como se puede ver en las ecuaciones anteriores, es necesario introducir una viscosidad
artiﬁcial Π para evitar la divergencia en las derivadas cerca de las discontinuidades.
36 CAPI´TULO 4. SIMULACIONES
Es posible deﬁnir una funcio´n de entrop´ıa A, tal que Pi = Aiρ
γ
i y para un ﬂujo
adiaba´tico Ai = cte. La temperatura se inferir´ıa de la ecuacio´n:
ui =
Ai
γ − 1
ργ−1 (4.12)
As´ı, se podr´ıa emplear la ecuacio´n de conservacio´n de A como alternativa a la de u, como
utiliza GADGET, de forma que:
dAi
dt
=
1
2
γ − 1
ργ−1i
∑
j
mjΠijvij∇iW ij (4.13)
El SPH es, por tanto, muy apropiado para seguir la hidrodina´mica del gas y para
incrementar la resolucio´n en las regiones centrales de los halos, ya que las fuerzas hidro-
dina´micas del gas son tratadas de forma natural con el mismo nivel de precisio´n que la
interaccio´n gravitatoria en la materia oscura, sin necesidad de utilizar una malla adicional
(como en los me´todos eulerianos).
Procesos no adiaba´ticos
No´tese que entederemos como procesos no adiaba´ticos a aquellos que implican fuentes
o sumideros de energ´ıa y materia. En nuestro caso, para llevar a cabo la simulacio´n con
bariones (ve´ase §4.4.2), se ha hecho incluyendo la f´ısica relacionada con la dina´mica de
gas, procesos de enfriamiento radiativo, formacio´n estelar y feedback, descrito con detalle
en Springel & Hernquist 2003, que constituye una adaptacio´n del modelo de Yepes et al.
(1997).
Para ello, se ha deﬁnido un modelo multifa´sico con gas caliente (h), nubes moleculares
fr´ıas (c) y estrellas (⋆). En este modelo, la formacio´n estelar seguir´ıa la ecuacio´n:
dρ⋆
dt
= (1− β)
ρc
t⋆
(4.14)
donde β es la fraccio´n en masa que vuelve al gas por efectos de vientos de estrellas OB
y explosio´n de supernovas y t⋆ es la escala temporal de formacio´n estelar. El proceso de
evaporacio´n de la nube obedecer´ıa a:
dρh
dt
∣∣∣∣
evap
= Aβ
ρc
t⋆
(4.15)
con A como el para´metro de evaporacio´n de la nube. Por u´ltimo, el crecimiento de las
nubes viene determinado por la pe´rdida radiativa de material fr´ıo de la fase caliente a las
nubes fr´ıas, de forma que:
dρc
dt
∣∣∣∣
TI
= −
dρh
dt
∣∣∣∣
TI
=
Λnet(ρh, uh)
uh − uc
(4.16)
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donde Λnet es el para´metro de enfriamiento. La energ´ıa total en este modelo se describe
como:
d
dt
(ρhuh + ρcuc) = −Λnet(ρh, uh) + β
ρc
t⋆
uSN − (1− β)
ρc
t⋆
uc (4.17)
donde uSN esta´ relacionada con la temperatura de las supernovas (unos 10
8 K), y cada
sumando de la derecha se corresponde a la contribucio´n del enfriamiento, feedback y a la
pe´rdida de estrellas, respectivamente.
Se ha supuesto que la formacio´n de la nube molecular de gas fr´ıo por inestabilidad
te´rmica, la formacio´n estelar, la evaporacio´n de las nubes de gas y el calentamiento del gas
por los vientos de supernovas suceden simulta´neamente. Para prevenir sucesos de excesiva
formacio´n estelar de una misma part´ıcula SPH, se ha permitido que cada part´ıcula de gas
produzca a lo sumo dos generaciones de estrellas. De este modo, cada part´ıcula de estrellas
tendra´ la mitad de la masa que su part´ıcula de gas progenitora. Las tasas de enfriamiento
se han calculado como mezcla de una composicio´n del plasma primordial. Se considera,
adema´s, que el enfriamiento es independiente de los metales, aunque e´stos enriquecen el
gas a trave´s de las explosiones de supernovas; y se ha ignorado el enfriamiento molecular
que se encontraba por debajo de 104K. Asimismo, se asume la presencia de un fondo
co´smico ultravioleta uniforme que evoluciona (Haardt & Madau 1996), y que provendr´ıa
de cua´sares y galaxias con nucleo activo AGN, y que es activado a z = 6.
Para conseguir reproducir los discos de las galaxias espirales, se ha asumido un feedback
cine´tico en forma de fuertes vientos producidos por explosiones estelares. Las part´ıculas
de gas cercanas a las zonas de formacio´n estelar contribuira´n a los vientos de una forma
estoca´stica con probabilidad proporcional a la tasa de formacio´n estelar y a la energ´ıa de
supernovas liberadas por las estrellas masivas. Una fraccio´n de esta energ´ıa se emplea en
incrementar la energ´ıa cine´tica de las part´ıculas que se encuentran en los regiones de alta
densidad pro´ximas a las zonas de formacio´n estelar, eliminando el gas de bajo momento
angular que se encuentre en el centro de los halos, y, por ello, contribuyendo a la formacio´n
de discos de gas extensos. Se ha comprobado que este mecanismo produce discos estables
que contienen gas y estrellas, mientras que, al correr la misma simulacio´n pero con so´lo
feedback te´rmico y sin vientos, se obtuvieron esferoides de gas y estrellas sin capacidad
de formacio´n de discos, al igual que se puede ver en otros trabajos recientes, como en
Okamoto et al. (2009).
Una vez que se conoce la distribucio´n de estrellas y sus propiedades f´ısicas, es posible
estimar la luz que e´stas producen. Para calcular las luminosidades se emplean modelos
de s´ıntesis de poblaciones estelares. En nuestro caso, se empleara´ el STARDUST (ve´ase
Devriendt et al. 1999 y sus referencias para una descripcio´n detallada). Con este modelo
se puede calcular la distribucio´n espectral de energ´ıa (SED) desde el ultravioleta lejano
al radio, teniendo en cuenta la metalicidad, edad y masa de las poblaciones estelares, y
an˜adiendo un modelo basado en la geometr´ıa y la metalicidad para determinar la luz que
se vera´ absorbida y reemitida por el polvo y el gas del medio interestelar.
En primer lugar, en este modelo, se halla la contribucio´n estelar F ⋆λ (t) al ﬂujo total en
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un tiempo t:
F ⋆λ (t) =
∫ t
0
∫ mu
md
ψ⋆(t− τ)φ(m)fλ(m, τ, Z⋆)dmdτ (4.18)
donde md es la masa estelar mı´nima, mu el corte superior en masa, fλ(m, τ, Z⋆) es el ﬂujo
estelar a una longitud de onda λ de una estrella con masa inicial m, metalicidad Z⋆ y
edad τ , φ(m) se corresponde con la funcio´n de masas inicial, ψ⋆(t− τ) es la masa de gas
que se convierte en estrellas por unidad de tiempo y a un tiempo t−τ . Los ﬂujos estelares
teo´ricos que este modelo utiliza provienen de diferentes fuentes para diferentes tipos de
estrellas.
Para estimar el ﬂujo estelar absorbido por el medio interestelar, primero se calcula la
profundidad o´ptica, asumiendo que es de la forma:
τZλ (t) =
(
Aλ
AV
)
Z⊙
(
Zg(t)
Z⊙
)s(
〈NH(t)〉
2.1× 1021 at cm−2
)
(4.19)
donde 〈NH(t)〉 es la densidad de columna media, Zg la metalicidad del gas, y (Aλ/AV )Z⊙
la curva de extincio´n para la metalicidad solar. Todas estas cantidades son tomadas de
trabajos previos (Guiderdoni & Rocca-Volmerange 1987; Mathis et al. 1983).
Asumiendo una geometr´ıa de disco, se obtendr´ıa la extincio´n a una longitud de onda λ
y tiempo t. Finalmente, para computar el espectro de emisio´n, se an˜aden las contribuciones
de las diferentes poblaciones de granos de polvo (establecidas por Desert et al. 1990) a
los correspondientes espectros estelares sinte´ticos de post-absorcio´n. Para ello, se ajustan
emp´ıricamente las SED en el infrarrojo a partir de las relaciones entre los ﬂujos de IRAS,
en lugar de intentar deducirlas a partir de argumentos f´ısicos, reduciendo as´ı el numero
de para´metros requeridos para ajustar el modelo.
4.3. Condiciones iniciales
El primer paso a seguir, como hemos comentado anteriormente, es generar unas con-
diciones iniciales, que posteriormente el co´digo evolucionara´ hasta el tiempo actual. Por
tanto, ellas conforman los cimientos sobre los que se contruira´n las simulaciones.
Como nuestro objetivo es generar simulaciones del Grupo Local y su entorno, es ne-
cesario construir realizaciones que recuperen las principales estructuras del universo real
observado lo mejor posible.
Para ello, en primer lugar, se crea un campo de densidad restringido en la totalidad de
la caja usando una malla de 1283 o´ 2563 puntos, dependiendo de la simulacio´n, y aplicando
el algoritmo de Hoﬀman & Ribak (1991) para imponer restricciones a campos aleatorios
gaussianos. Este me´todo se basa en el formalismo del filtro Wiener (WF; Zaroubi et al.
1995; ve´ase su aplicacio´n, por ejemplo, en Kravtsov et al. 2002 y Klypin et al. 2003).
Este me´todo parte del conocimiento observacional de las velocidades peculiares radia-
les ui con errores estad´ısticos ǫi de objetos que se encuentran en las posiciones ri. Estas
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velocidades observadas estar´ıan relacionadas con el campo de velocidades peculiares sub-
yacente v(r) de la forma:
ui = v(ri)rˆi + ǫi (4.20)
Asumiendo que el campo de velocidad peculiares y el de ﬂuctuaciones de densidades
δ(r) esta´n relacionados por medio de la teor´ıa lineal de inestabilidades gravitacionales
(δ ∝ ∇v), la estimacio´n del WF de los campos ser´ıan:
vWF (r) = 〈v(r)ui〉〈uiuj〉
−1uj (4.21)
δWF (r) = 〈δ(r)ui〉〈uiuj〉
−1uj (4.22)
El algoritmo de Hoﬀman & Ribak (1991) permite crear de forma muy eﬁciente rea-
lizaciones de los campos de velocidad y densidad partiendo del campo medio del WF.
Siguiendo este me´todo, se crean realizaciones aleatorias de los campos de velocidad y
densidad subyacentes v˜(r) y δ˜(r), que cumplen el espectro de potencias asumido, la teor´ıa
lineal y unos errores aleatorios ǫ˜i asociados a la incertidumbre de los datos observaciona-
les. As´ı, se establecer´ıan las correspondientes velocidades u˜i, obtenie´ndose, ﬁnalmente, las
realizaciones restringidas de los campos como:
vCR(r) = v˜(r)〈v(r)ui〉〈uiuj〉
−1(uj − u˜j) (4.23)
δCR(r) = δ˜(r) + 〈δ(r)ui〉〈uiuj〉
−1(uj − u˜j) (4.24)
Por tanto, as´ı se obtienen reconstrucciones de co´mo las estructuras actuales deber´ıan
ser si la teor´ıa lineal fuera va´lida. Por lo que se tendr´ıan que emplear datos en escalas
donde esta teor´ıa lineal fuera va´lida para recuperar las ﬂuctuaciones a gran escala. E´stas
son extrapoladas hacia atra´s en el tiempo empleando, de nuevo, teor´ıa lineal para obtener
una reconstruccio´n de la condiciones iniciales.
Los datos observacionales utilizados en las simulaciones CLUES provienen, en lo que se
reﬁere a las velocidades radiales, de los cata´logos MARKIII de Willick et al. (1997) y del
SBF (Surface Brightness Fluctuation) de Tonry et al. (2001), que consta de alrededor de
300 galaxias el´ıpticas, lenticulares y tipos tempranos de espirales, extendie´ndose hasta los
40 h−1Mpc con errores en las velocidades peculiares del orden del 10%. Las velocidades
peculiares esta´n poco afectadas por los efectos no lineales y pueden ser usadas como
restricciones como si fueran cantidades lineales. En las simulaciones de mayor resolucio´n
se ha an˜adido tambie´n cata´logos de galaxias del Volumen Local (Karachentsev et al. 2004).
Estas galaxias y grupos de galaxias se encuentran a menos de 5 Mpc del observador, por
lo que se estar´ıa trabajando con escalas ma´s pequen˜as y, por tanto, ser´ıa ma´s complicado
su reconstruccio´n, aunque las simulaciones resultantes son mucho ma´s realista.
Estas restricciones en velocidades son completadas con restricciones en densidades
a trave´s de la distribucio´n de cu´mulos de galaxias en rayos X localizados a menos de
32 h−1Mpc, recopilados por Reiprich & Bo¨hringer (2002). Estos datos observacionales res-
tringen las simulaciones en escalas superiores 5 h−1Mpc, por lo que se consiguen reproducir
las estructuras ma´s importantes que se incluyen en el Universo local, como el Supercu´mulo
Local y el cu´mulo de Virgo en e´l.
40 CAPI´TULO 4. SIMULACIONES
Figura 4.2: Proyeccio´n XY, en coordenadas supergala´cticas, de la realizacio´n restringida de los cam-
pos de velocidades (flechas) y densidades (contornos) empleada en la simulacio´n ΛC-5-DM (izquierda).
Tambie´n se muestra la proyeccio´n equivalente proveniente de la evolucio´n con N-cuerpos (derecha).
En la Figura 4.2 se muestra una realizacio´n restringida de los campos de velocidades
y densidades empleada en una de nuestras simulaciones, compara´ndola con la obtenida
despue´s de llevar a cabo la evolucio´n no lineal mediante N-cuerpos. As´ı, las diferencias
que se aprecian son debidas a los efectos no lineales.
Con objeto de aumentar la resolucio´n a pequen˜a escala, en las mismas cajas de simu-
lacio´n, se crea una realizacio´n aleatoria del espectro de potencias al redshit inicial (que
ha sido de 50 o´ 100 dependiendo de la simulacio´n), pero con un nu´mero de part´ıculas
considerablemente mayor: 10243, 20483 o´ 40963, dependiendo de la simulacio´n. Despue´s,
se sustituyen los modos de Fourier ma´s pequen˜os (longitudes de onda mayores) de la rea-
lizacio´n aleatoria por la transformada de Fourier del campo de densidad restringido. La
realizacio´n resultante es empleada para establecer las condiciones iniciales de N-cuerpos
empleando la aproximacio´n de Zeldovich, con un nu´mero total de part´ıculas que depende
del experimento nume´rico desarrollado.
Por tanto, las grandes escalas estara´n dominadas por las restricciones impuestas, mien-
tras que la componente aleatoria ejercera´ su inﬂuencia a escalas pequen˜as. Esto hace que
no siempre se consiga recuperar las estructuras buscadas con la calidad deseada, especial-
mente segu´n vayamos bajando en escala. Por ello, ha sido necesario realizar numerosas
simulaciones en las que so´lo difer´ıan la componente aleatoria, y de ellas tomar las ma´s
realistas, basa´ndose en las posiciones y masa de los objetos ma´s conocidos (principalmente
Virgo).
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En esta memoria, nos referiremos a las simulaciones construidas siguiendo todo este
proceso como simulaciones restringidas, mientras que a aquellas que so´lo se basan en
realizaciones aleatorias las llamaremos simulaciones aleatorias.
4.4. Simulaciones realizadas
Para llevar a cabo los estudios que describiremos en cap´ıtulos posteriores, ha sido ne-
cesario desarrollar un importante nu´mero de simulaciones empleando diferentes modelos
cosmolo´gicos, resoluciones, co´digos, etc. Todas ellas forman parte actualmente del Proyec-
to CLUES. Para evitar redundancia y pe´rdida de claridad, no se describira´n con detalle
todas las simulaciones que se han realizado, so´lo aque´llas de las que se han obtenido los
resultados ma´s notables1.
Para llevarlas a cabo, fue necesaria la utilizacio´n de ordenadores con arquitectura
en paralelo. As´ı, se emplearon principalmente el SGI Altix del Leibnitz-Rechenzentrum
(LRZ), el IBM Jump del Ju¨lich Supercomputing Centre (JSC), Marenostrum del Barce-
lona Supercomputing Center (BSC) y Magerit del Centro de Supercomputacio´n y Visua-
lizacio´n de Madrid (CeSViMa), y los Opteron-clusters Sanssouci del Astrophysikalisches
Institut Potsdam (AIP). Adema´s se hizo uso de los servicios del consorcio europeo DEISA
a trave´s de los proyectos DECI SIMU-LU y SIMUGAL-LU.
4.4.1. Simulaciones de caja completa
Con simulaciones de caja completa nos referiremos a aquellas simulaciones de materia
oscura en las que se ha simulado un volumen amplio (cajas a partir de 64 h−1Mpc de
lado) y con una resolucio´n, en general, no muy elevada. La mayor´ıa de ellas aparecen
descritas en Martinez-Vaquero et al. (2007), Hoﬀman et al. (2008) y Martinez-Vaquero et
al. (2009).
Este tipo de simulaciones sera´n empleadas en el estudio de propiedades que involucren
el ana´lisis de un volumen amplio cuyo objetivo es disponer de una estad´ıstica suﬁciente-
mente rica (Cap´ıtulos 6 y 7). Adema´s, estas simulaciones sirvieron de base para construir
las de muy alta resolucio´n, como describiremos ma´s adelante.
En la Tabla 4.1 se resumen estas simulaciones junto con sus propiedades ma´s impor-
tantes. Como se puede observar, la ΛCDM y ΛCDMu se corresponden con el modelo
WMAP1. La OCDM y OCDMu son ide´nticas a las anteriores pero no considerando el
te´rmino en Λ, por lo que corresponden a un universo abierto. Por completitud, tambie´n
se ha realizado una del tipo SCDM, aunque es sabido que no describen las observaciones.
Estas cinco simulaciones, que esta´n basadas en la misma realizacio´n del campo aleatorio
gaussiano y tienen la misma resolucio´n (2563 part´ıculas en una caja de 64 h−1Mpc de
lado), nos permitira´n comparar la inﬂuencia de los diferentes modelos cosmolo´gicos en las
1Se puede consultar una lista ma´s completa y actualizada en la pa´gina web del Proyecto CLUES.
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Simulacio´n Restringida Lbox ( h
−1Mpc) Ωm ΩΛ h σ8 Np mDM( h
−1M⊙)
ΛCDM X 64 0.30 0.70 0.70 0.90 2563 1.3× 109
ΛCDMu no 64 0.30 0.70 0.70 0.90 2563 1.3× 109
ΛCDMhr X 64 0.24 0.76 0.73 0.75 10243 1.6× 107
ΛCDM160 X 160 0.24 0.76 0.73 0.75 10243 2.5× 108
OCDM X 64 0.30 0 0.70 0.90 2563 1.3× 109
OCDMu no 64 0.30 0 0.70 0.90 2563 1.3× 109
SCDM X 64 1.0 0 0.50 0.7 2563 4.4× 109
ΛCDM5 X 64 0.279 0.721 0.70 0.817 2563 1.2× 109
Tabla 4.1: Simulaciones de caja completa con sus principales caracter´ısticas: si son restringidas o aleatorias, taman˜o de la caja computacional
(Lbox), densidad de materia (Ωm), constante comolo´gica (ΩΛ), constante de Hubble (h), normalizacio´n del espectro de potencias inicial (σ8),
nu´mero de part´ıculas (Np) y masa de cada una de ellas (mDM ).
Simulacio´n Ωm ΩΛ h σ8 Np (10
6) mHRDM (10
6 h−1M⊙)
ΛC-3-DM 0.24 0.76 0.73 0.75 65 0.25
ΛC-5-DM 0.279 0.721 0.70 0.817 62 0.30
ΛC-3-B 0.24 0.76 0.73 0.75 65 52 4.3 0.21
ΛW-3k 0.24 0.76 0.73 0.75 65 0.25
Tabla 4.2: Simulaciones de alta resolucio´n con algunas de sus principales caracter´ısticas: densidad de materia (Ωm), constante comolo´gica
(ΩΛ ), constante de Hubble (h), normalizacio´n del espectro de potencias inicial (σ8), nu´mero de part´ıculas de materia oscura, gas y estrellas, si
hubiese (Np) y masa de las part´ıculas ma´s pequen˜as de materia oscura (m
HR
DM ).
4.4. SIMULACIONES REALIZADAS 43
propiedades a analizar, especialmente en lo referente a la inﬂuencia de la energ´ıa oscura
en el Volumen Local.
Estas simulaciones han sido llevadas a cabo empleando el co´digo GADGET2. Se uti-
lizo´ una malla uniforme de 5123 puntos para computar las fuerzas de largo alzance por me-
dio del algoritmo de Part´ıcula-Malla. La escala de suavizado gravitacional fue de 20 h−1kpc
para altos desplazamientos al rojo y de 5 h−1kpc para desplazamientos entre 3 y 0. El reds-
hift inicial ha sido de z = 50. Se emplearon 16 procesadores simulta´neamente y se tardo´ 2
d´ıas en tiempo CPU para cada realizacio´n.
Adema´s, tambie´n se utilizaron otras dos simulaciones, ΛCDMhr y ΛCDM160, de re-
solucio´n ma´s alta, a saber, 10243 part´ıculas en cajas de 64 y 160 h−1Mpc de lado, respec-
tivamente. Ambas con los para´metros cosmolo´gicos de WMAP3. Estas dos simulaciones
tambie´n han sido analizadas en Tikhonov & Klypin (2009) para estudiar la distribucio´n
de vac´ıos.
La simulacio´n ΛCDMhr fue desarrollada con GADGET2, empleando una malla de
10243 puntos para computar las fuerzas Part´ıcula-Malla. El suavizado gravitacional fue
de 1.6 h−1kpc a altos desplazamientos al rojo y de 0.8 h−1kpc a bajos. Sus condiciones
iniciales fueron establecidas a z = 100.
Por otro lado, la ΛCDM160 fue realizada con la versio´n MPI del co´digo ART, descrito
en Gottlo¨ber & Klypin (2008). Sus condiciones inciales se ﬁjaron en z = 30. El ma´ximo
nu´mero de niveles de reﬁnamiento fue de 9, con lo que la ma´xima resolucio´n espacial fue
1.2 h−1kpc.
Por u´ltimo, tambie´n han sido desarrolladas simulaciones utilizando los para´metros
cosmolo´gicos ajustados a WMAP5. Se llevaron a cabo 132 realizaciones diferentes, todas
ellas con 2563 part´ıculas, cuyo objetivo fue obtener una estad´ıstica muy amplia, para,
en un futuro, ampliar la lista de candidatos a Grupo Local e identiﬁcar los mejores. Su
redshift inicial fue de 50 y su suavizado de 15 h−1kpc. Al conjunto de estas simulaciones,
las llamaremos ΛCDM5.
En la Figura 4.3 se muestra la distribucio´n de materia oscura en la simulacio´n ΛCDMhr,
y en la Figura 4.4 la correspondiente a la ΛCDM160 junto con dicha ΛCDMhr. En es-
tas ima´genes se pueden ver claramente co´mo se consiguen reproducir las estructuras a
gran escala, como los supercu´mulos de Perseo-Piscis y de Coma, el Gran Atractor y el
Supercu´mulo Local (con Virgo en e´l). Tambie´n se observa la coincidencia entre las dos
simulaciones, con el Supercu´mulo Local en ambas.
4.4.2. Resimulaciones
Para conocer las propiedades internas del Grupo Local y de sus halos miembros es
necesario aumentar au´n ma´s la resolucio´n. Para ello, se realizaron varias simulaciones res-
tringidas de materia oscura hasta encontrar aque´llas en las que el Grupo Local presentaba
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Figura 4.3: Distribucio´n de materia oscura en la simulacio´n ΛCDMhr (imagen perteneciente al Proyecto
CLUES).
las propiedades adecuadas (situacio´n espacial referida a las principales estructuras, masas,
propiedades del Volumen Local, etc.).
En estas simulaciones de caja completa con 2563 part´ıculas, se identiﬁcaron aque-
llas part´ıculas que se encontraban dentro del volumen del Grupo Local (una esfera de 2
h−1Mpc de radio centrada en su centro de masas) a z = 0, determinando sus coordenadas
lagrangianas en las condiciones iniciales. En la Figura 4.5 se representan estas part´ıculas
en dichas coordenadas para una de las simulaciones.
Tras ello, se resimula la evolucio´n del LG empleando la resolucio´n ma´s alta posible que
permiten las condiciones iniciales generadas (40963) dentro de la regio´n seleccionada. Se
empleo´ el algoritmo descrito en Klypin et al. (2001), reduciendo la resolucio´n en aquellas
a´reas que se encuentran alejadas de la regio´n lagrangianas donde se forma el LG. Para
ello, se van colocando regiones conce´ntricas alrededor de la zona de alta resolucio´n, cada
una poblada con part´ıculas ocho veces ma´s masivas. As´ı, ﬁnalmente se obtienen cinco
rangos diferentes de resolucio´n en masa desde 40963 en la zona de alta resolucio´n a 2563
en las partes ma´s externas. De esta forma, se minimizan los efectos de segregacio´n en
masa debidos a la enorme diferencia entre la masa de las part´ıculas que podr´ıan dar lugar
a una inadecuada evolucio´n dina´mica.
En la Figura 4.6 se representa la distribucio´n de part´ıculas de materia oscura con
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Figura 4.4: Distribucio´n de materia oscura en la simulacio´n ΛCDM160 junto la de la ΛCDMhr (panel
pequen˜o). Se han sen˜alado el supercu´mulo de Coma, el Gran Atractor (GA), el Supercu´mulo Local (LSC),
el supecu´mulo de Perseo-Piscis (PP) y el cu´mulo de Virgo (imagen perteneciente al Proyecto CLUES).
diferentes colores en funcio´n de sus masas. Vemos claramente co´mo la zona donde se en-
cuentra el Grupo Local esta´ mucho mejor resuelta, mientras que las estructuras a gran
escala ma´s lejanas vienen representadas por menos part´ıculas. La ventaja de esta te´cnica
radica en que siempre se obtendra´n las mismas estructuras hasta el l´ımite de resolucio´n,
pero consiguiendo poder resolver con alta calidad la zona de intere´s, manteniendo los
mismos campos de marea gravitacionales.
En la Tabla 4.2 se muestran algunas de las caracter´ısticas ma´s importantes de las simu-
laciones de ma´s alta resolucio´n, es decir, aque´llas con un nu´mero de part´ıculas efectivas de
40963. Adema´s de e´stas, se llevaron a cabo otras, que llamaremos de media resolucio´n, con
un ma´ximo 20483 part´ıculas efectivas, siguiendo un procedimiento ana´logo para asegurar
la convergencia nume´rica.
Todas estas simulaciones fueron desarrolladas con el co´digo GADGET2, partiendo de
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Figura 4.5: Distribucio´n de las part´ıculas que dara´n lugar al Grupo Local en coordenadas lagrangianas,
en unidades del nu´mero de part´ıculas (256 por dimensio´n), en las condiciones iniciales.
un redshift inicial de 100 para las de alta resolucio´n y 50 para las de media resolucio´n. El
factor de suavizado empleado en las simulaciones de alta resolucio´n ha sido de 500 h−1pc
para los redshifts iniciales y de 100 h−1pc a partir de z = 4, mientras que en las de media
resolucio´n pasa de 1 a 0.3 h−1kpc. En cada simulacio´n se utilizaron entre 256 y 512 pro-
cesadores MPI.
Como podemos ver, la simulacio´n ΛC-3-DM, de materia oscura y basada en para´metros
de WMAP3, puede ser utilizada como simulacio´n de referencia cuando se quiera comparar
con las dema´s, ya que es la que ma´s caracter´ısticas comunes presenta con el resto. Por
otro lado, la ΛC-5-DM es una realizacio´n de materia oscura diferente de las dema´s y con
distintos para´metros cosmolo´gicos, ya que utiliza los de WMAP5.
Como medida de comprobacio´n, se llevo´ a cabo la misma simulacio´n que ΛC-3-DM,
pero con GADGET3 (versio´n actualizada de GADGET2). Los ana´lisis de las subestruc-
turas y estructuras fueron ide´nticos que la realizada con GADGET2.
La simulacio´n ΛC-3-B es el resultado de an˜adir componente bario´nica a la realizacio´n
de ΛC-3-DM, en forma de dina´mica de gas, procesos de enfriamiento, formacio´n estelar
y feedback de la forma que ya comentamos en §4.2. La masa por part´ıcula de gas y es-
trellas para esta simulacio´n en la zona de alta resolucio´n, que es el u´nico lugar donde se
incluyen, es de 4.4×104 h−1M⊙ y 2.2×10
4 h−1M⊙, respectivamente. Con esta simulacio´n,
analizaremos el posible sesgo entre materia oscura y bario´nica, y podremos comparar los
resultados que provengan de ella con las observaciones. Para calcular las luminosidades,
como tambie´n se ha mencionado previamente, se ha empleado el modelo STARDUST de
s´ıntesis de poblaciones estelares descrito en Devriendt et al. (1999).
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Figura 4.6: Proyeccio´n en el plano XY de la distribucio´n de part´ıculas de materia oscura tomando
una capa segu´n el eje Z de 2 h−1Mpc de grosor centrada en el Grupo Local, en la simulacio´n ΛC-3-DM.
Los diferentes colores sen˜alan las diferentes masas de las part´ıculas (verde, amarillo, magenta, rojo, cian
y azul, de ma´s a menos masivas). Se han tomado aleatoriamente un porcentaje de part´ıculas inferior
conforme se han representado las part´ıculas menos masivas.
Tambie´n se han realizado simulaciones basadas en modelos WDM en lugar de CDM,
para lo cual hubo que elegir la masa que tendr´ıa la part´ıcula candidata a WDM. Teniendo
en cuenta el espectro de potencias de las galaxias SDSS, el l´ımite inferior ser´ıa de 0.11
keV (Abazajian 2006), llegando a estar entre 1.7 keV y 3.0 keV cuando se tiene en cuenta
el bosque Lyα. Segu´n los datos de HIRES, el l´ımite inferior estar´ıa en 1.2 keV (Viel et
al. 2008), y aumentar´ıa hasta 4.0 keV si se combinan los datos de SDSS y HIRES. Estos
l´ımites esta´n en consonacia con otras estimaciones, como las basadas en observaciones de
efecto de lente gravitacional en cua´sares (Miranda & Maccio` 2007). Teniendo en cuenta
estos datos, se ha elegido a un candidato a WDM con masa mWDM = 3 keV en la simu-
lacio´n ΛW-3k. En el Cap´ıtulo 9 tambie´n se ha estudiado en algunos ana´lisis la simulacio´n
ΛW-1k, con mWDM = 1 keV.
El espectro de potencias para WDM ha sido computado reescalando el de CDM uti-
lizando la funcio´n de ajuste de Viel et al. (2005). En la Figura 4.7, donde se muestran
los espectros adimensionales, se ve que el ma´ximo se encuentra en 3.7 hMpc−1 para las
part´ıculas de 1 keV y en 12 hMpc−1 para las de 3 keV. En ella, aparecen sen˜aladas las
longitudes de onda correspondientes al taman˜o de la caja (kF ) y a la frecuencia de Ny-
quist (kNy = πN
1/3/Lbox) para las simulaciones analizadas en Tikhonov et al. (2009),
que corresponden a las mismas realizaciones WDM, pero utilizando la caja completa con
10243 part´ıculas.
Como se muestra en Tikhonov et al. (2009), y con ma´s detalle enWang &White (2007),
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Figura 4.7: Espectro de potencias para el modelo CDM (negro) y el WDM con part´ıculas de masas 3
keV (azul) y 1 keV (verde). Las l´ıneas verticales muestran el rango en el nu´mero de onda en el que esta´n
incluidas las simulaciones CLUES de caja completa que poseen el mayor nu´mero de part´ıculas: 10243
(Tikhonov et al. 2009).
en las simulaciones WDM surgen halos de baja masa como consecuencia del crecimiento
gravitacional de las ﬂuctuaciones poissonianas, provocando la fragmentacio´n de ﬁlamentos
sin causa f´ısica. La masa l´ımite por debajo de la cual surgen estos falsos halos esm
1/3
p k
−2
peak,
donde mp es la masa de cada part´ıcula de N-cuerpos y kpeak el nu´mero de onda en el que
se encuentra el ma´ximo de k3P (k). Por esta razo´n, si se quiere estudiar de forma ﬁable
las subestructuras del Grupo Local, so´lo se puede hacer empleando simulaciones de muy
alta resolucio´n en masa como las que se utilizara´n en el presente trabajo, donde kNy es
del orden de 200 (para las de 40963 part´ıculas efectivas), de tal forma que el corte en el
espectro de potencias esta´ dentro del l´ımite superior establecido por dicho valor (ve´ase la
Figura 4.7).
Cap´ıtulo 5
Bu´squeda de objetos
Una vez analizadas las simulaciones, hemos de identiﬁcar en ellas las estructuras que
formas sus part´ıculas. En este cap´ıtulo, describiremos que´ me´todos han sido seguidos para
identiﬁcar los halos y cua´les de ellos podr´ıan ser considerados como candidatos a Grupos
Locales.
5.1. Identificacio´n de halos
Para indentiﬁcar los halos presentes en las simulaciones es necesario acudir a algo-
ritmos espec´ıﬁcos. Aunque existen varias herramientas a este respecto, se han utlizado
principalmente las versiones paralelizadas de los co´digos AMIGA’s Halo Finder (AHF;
Knollmann & Knebe 2009) y Bound Density Maxima (BDM; Klypin & Holtzman 1997;
Klypin et al. 1999). Los resultados que ofrecen ambos me´todos son muy similares, por lo
que se ha dado prioridad a los cata´logos AHF por ofrecer ma´s informacio´n.
El AHF es una mejora del MHF (Gill et al. 2004), que situ´a los ma´ximos locales del
campo de densidades evaluados en una red adaptativa como posibles centros de halos.
Para cada uno de estos picos de densidad, se calculan los mı´nimos locales de potencial
y las part´ıculas que se encuentren ligadas gravitacionalmente a ellos. So´lo se han consi-
derado como halos aquellos picos que tengan al menos 100 o´ 20 part´ıculas ligadas en las
simulaciones de caja completa y en las de alta resolucio´n, respectivamente. Este algorit-
mo permite identiﬁcar automa´ticamente tanto halos como sus subestructuras (subhalos,
subhalos dentro de subhalos, etc).
Para cada halo, se toma el radio virial Rvir como el radio en el interior del cual la
densidad M(< r)/(4πr3/3) cae por debajo de ∆virρbg, considerando ρbg como la densidad
cosmolo´gica de fondo. El valor de ∆vir se halla empleando el modelo de colapso esfe´rico
top-hat y es funcio´n tanto del modelo cosmolo´gico como del tiempo. As´ı por ejemplo, a
z = 0, para una cosmolog´ıa EdS ser´ıa 178 y para una ΛCDM WMAP3, 355.
En el caso de halos que este´n a su vez dentro de otros halos, es decir, de subhalos,
el radio se toma como el de marea, a saber, la distancia al centro en el que el perﬁl de
densidad presenta su mı´nimo. Ma´s alla´ de este radio, dicho perﬁl aumentar´ıa debido a la
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Figura 5.1: Funcio´n de masas para las simulaciones de baja resolucio´n y aproximacio´n teo´rica para el
modelo ΛCDM de Sheth & Tormen (2002).
contribucio´n del halo anﬁtrio´n.
A la hora de reconstruir la evolucio´n de los halos en el tiempo, el AHF va identiﬁcando
el principal progenitor de cada objeto de intere´s en el cata´logo inmediatamente anterior en
redshift. Para ello, se toma a e´ste como el halo que mayor nu´mero de part´ıculas comparte
con el descendiente.
En la Figura 5.1 se representan las funciones de masa normalizadas al volumen de la
caja para las simulaciones de baja resolucio´n de caja completa:
n(> M) =
N(> M)
L3
(5.1)
Vemos que coinciden bastante entre ellas y con el modelo de Sheth & Tormen (2002)
para la cosmolog´ıa ΛCDM. Esto es va´lido para masas mayores de unos 1011 h−1M⊙, ya que
para valores ma´s pequen˜os los efectos de resolucio´n comienzan a inﬂuir (horizontalidad
en la funcio´n de masa). Para masas elevadas, mayores de 1014 h−1M⊙, se van encontrando
pocos halos, lo que ocasiona una ca´ıda en la funcio´n de masas acompan˜ada de comporta-
mientos bruscos por efecto de una baja estad´ıstica.
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5.2. Bu´squeda de candidatos a Grupo Local
Una vez identiﬁcados los halos en las distintas simulaciones, pasaremos a buscar ha-
los que guarden una semejanza signiﬁcativa con la Galaxia y cuyo entorno sea tambie´n
semejante al de ella, es decir, intentaremos encontrar candidatos a Grupo Local.
Hay que tener en cuenta que, aunque el LG no es un objeto at´ıpico, su entorno no es
el ma´s representativo para objetos del tipo MW. Por tanto, la seleccio´n de los candidatos
a LG jugara´ un papel fundamental.
5.2.1. Bu´squeda sistema´tica
En las simulaciones en las que se dispone de un amplio volumen simulado, es posible
buscar candidatos a LG en toda la caja. As´ı, sera´ posible obtener una estad´ıstica lo suﬁ-
cientemente rica como para poder comparar las distintas simulaciones entre s´ı (diferentes
cosmolog´ıas, resolucio´n, realizaciones, etc.) y con estudios semejantes realizados anterior-
mente. Las simulaciones a las que se aplicara´ esta bu´squeda sera´n las ΛCDM, ΛCDMu,
ΛCDMhr, ΛCDM160, ΛCDM5, OCDM, OCDMu y SCDM.
Para llevar a cabo esta empresa sera´ necesario deﬁnir unos criterios de bu´squeda
sistema´tica. Estos criterios parten de los establecidos por Governato et al. (1997) y Maccio`
et al. (2005), lo que nos permitira´ comparar nuestros resultados con los suyos. Deﬁnimos
dos tipos de criterios principales, que estara´n compuestos por diferentes restricciones,
algunas de las cuales iremos variando para analizar su inﬂuencia:
CRITERIO I
Se tomara´n pra´cticamente las mismas restricciones que Maccio` et al. (2005). A saber,
se buscara´n parejas de halos similares a la Galaxia y Andro´meda, por tratarse de las
dos principales galaxias del Grupo Local, teniendo en cuenta sus velocidades circulares
ma´ximas. Adema´s, han de estar acerca´ndose (velocidad relativa negativa), no pueden
tener ningu´n halo vecino cercano con velocidad circular tan elevada como la menor de
ellas, pero ha de existir algu´n halo similar al cu´mulo de Virgo a una distancia adecuada.
En la Tabla 5.2.1 se muestran ma´s detalladamente estas restricciones.
CRITERIO II
Este criterio supone una mejora sobre las restricciones de Maccio` et al. (2005). Como
hemos comentado, observacionalmente sabemos que el Grupo Local esta´ formado por va-
rias galaxias, entre las que destacan por su taman˜o y masa Andro´meda y nuestra Galaxia.
Sin embargo, algunas propiedades, como el ﬂujo de Hubble, no depender´ıan fuertemente
de si el LG presenta uno o dos objetos, siempre que la masa total sea la misma (Tikhonov
& Klypin 2009). Por tanto, en las simulaciones de materia oscura podemos considerar bien
que ambas galaxias forman parte de un mismo halo, o bien que existen sendos halos. En el
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Criterio I
Criterio II
Pares Individuales
Miembros
Nu´mero de halos 2 2 1
Masa 125 ≤ Vmax ≤ 270 km s
−1 125 ≤ Vmax ≤ 270 km s
−1 1012 ≤Mvir ≤ 2 · 10
12 h−1M⊙
Separacio´n s ≤ 1 h−1Mpc s ≤ 1 Mpc –
Velocidad relativa Vr < 0 Vr < 0 –
∄ vecinos
Distancia al LG dvecino < 3 h
−1Mpc dvecino < 3 Mpc
Masa Vmax ≥ Vc,comp Vmax ≥ Vc,comp
Virgos
Distancia Alguno en (5− 12) h−1Mpc
So´lo uno en (7− 17) Mpc
Ninguno ma´s cercano que 7 Mpc
Masa 500 ≤ Vmax ≤ 1500 km s
−1 500 ≤ Vmax ≤ 1500 km s
−1
Tabla 5.1: Criterios de bu´squeda sistema´tica para encontrar candidatos a Grupo Local.
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Criterio ΛCDM ΛCDMu ΛCDMhr ΛCDM160 OCDM OCDMu SCDM
I 23 34 - - 41 58 37
II
Pares 13 20 12 131 11 15 24
Individuales 52 65 43 478 38 60 78
Tabla 5.2: Nu´mero de candidatos a Grupo Local encontrados en cada simulacio´n.
primer caso estar´ıamos suponiendo que no podemos resolver los dos halos independientes
debido a que se encuentran muy cerca y no dispondr´ıamos de resolucio´n suﬁciente.
Por todo esto, deﬁniremos a su vez dos criterios dentro de e´ste, que se encuentran
resumidos con detalle en la Tabla 5.2.1:
Pares : Se corresponden a las restricciones del Criterio I, pero expresadas en uni-
dades f´ısicas y algunas de ellas reformuladas.
Individuales : Se buscara´ un halo similar en masa a la Galaxia y M31 juntas, y
que cumpla el resto de restricciones que tambie´n cumplen los Pares.
Ma´s adelante, se estudiara´ la inﬂuencia de cada una de estas restricciones por separa-
do (ve´ase §7.5.3). Adema´s, debido a que observacionalmente no parecen existir galaxias
desplazadas al azul en el Volumen Local, en §7.5.4 se analizara´ el efecto de an˜adir esta
nueva restriccio´n al criterio de Pares.
En la Tabla 5.2 se muestra el nu´mero de candidatos encontrados en las diferentes
simulaciones utilizando los distintos criterios (no´tese que en las simulaciones ΛCDMhr y
ΛCDM160 so´lo se ha empleado el Criterio II). Por completitud, tambie´n se han sometido
a esta bu´squeda, concretamente al criterio de Pares, a las 132 simulaciones ΛCDM5,
obteniendo 1351 candidatos en total.
En primer lugar, se observa que la cosmolog´ıa no es un factor decisivo en el nu´mero
de candidatos obtenidos. Adema´s, se puede apreciar co´mo los candidatos que siguen el
Criterio I son ma´s numerosos que los que siguen el II de Pares. Esto es debido a que el
Criterio II es ma´s exigente que el I, principalmente debido a la restriccio´n relacionada con
objetos de tipo Virgo. Tambie´n se observa co´mo se encuentran ma´s candidatos que siguen
el criterio de Individuales, que es el menos restrictivo.
Por otro lado, se ve claramente como no existe una correspondencia uno a uno entre
los candidatos de las simulaciones ΛCDM y OCDM, incluso cuando tienen las mismas
cajas y las mismas condiciones iniciales. Esto es debido a que el Grupo Local no es un
objeto que este´ en equilibrio virial, y las pequen˜as diferencias dina´micas introducidas por
el te´rmino Λ evitan en la mayor´ıa de los casos que exista correspondencia entre objetos
en diferentes modelos.
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Miembro Magnitud ΛC-3-DM ΛC-5-DM ΛC-3-B ΛW-3k
M31
Mvir (10
11 h−1M⊙) 5.7 15 5.6 5.8
Rvir ( h
−1kpc) 174 238 171 174
Vmax ( km s
−1) 128 193 182 127
MW
Mvir (10
11 h−1M⊙) 4.6 12 4.0 4.6
Rvir ( h
−1kpc) 162 216 154 162
Vmax ( km s
−1) 131 178 155 131
M33
Mvir (10
11 h−1M⊙) 2.2 − 2.0 2.2
Rvir ( h
−1kpc) 127 − 123 127
Vmax ( km s
−1) 112 − 118 110
s ( h−1Mpc) 0.83 0.55 0.79 0.83
Vrel ( km s
−1) -193 -112 -198 -191
dV irgo ( h
−1Mpc) 10.8 10.9 10.8 10.7
Mvir,V irgo (10
13 h−1M⊙) 3.3 9.2 3.3 3.3
Vmax,V irgo ( km s
−1) 376 730 376 376
Tabla 5.3: Principales propiedades de los candidatos centrales en las simulaciones de alta resolucio´n:
masas, radios y velocidades circulares ma´ximas de sus miembros, separacio´n y velocidad relativa entre
M31 y MW, distancia entre el centro de masas del LG y Virgo, y masa y velocidad circular ma´xima de
Virgo.
5.2.2. Candidatos centrales
Como se ha comentado anteriormente, el ﬁn de las simulaciones restringidas es el de
recrear el Universo Local para analizar las propiedades del Grupo y Volumen Local. Por
ello, en este tipo de simulaciones el mejor candidato a LG deber´ıa estar en el centro de
la caja, ya que se ha hecho toda la recontruccio´n en torno a e´l.
Se han buscado candidatos centrales en las simulaciones ΛCDM de baja resolucio´n para
luego resimularlos, como ya se ha descrito en el Cap´ıtulo 4. Las propiedades principales de
estos candidatos, en las distintas simulaciones de alta resolucio´n, se resumen en la Tabla
5.3. Cada candidato a Grupo Local consta de dos miembros principales: al ma´s masivo
se le ha denominado M31 y al siguiente MW, por semejanza con las observaciones. En
algunas simulaciones aparece un tercer miembro cercano a M31, que se le ha llamado
M33, por similar motivo.
Parte III
Ana´lisis y resultados: el Volumen
Local
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Cap´ıtulo 6
Dina´mica en el Volumen Local
El presente cap´ıtulo muestra de forma resumida los ana´lisis publicados en Martinez-
Vaquero et al. (2007), que se puede consultar en §6.6.
6.1. Antecedentes
En Whiting (2005) se lleva a cabo un estudio de la relacio´n entre velocidades peculia-
res y aceleraciones en el Volumen Local (LV) a partir de resultados observacionales. Para
ello, se recopilo´ de la literatura los datos de 149 galaxias situadas a menos de 10 Mpc
de nuestra posicio´n. El principal criterio que se siguio´ a la hora de descartar objetos fue
el de incluir solamente aquellos cuyos errores en las distancia fueran inferiores al 10% y
tuvieran medidas sus velocidades radiales (la ma´xima incertidumbre tolerada estar´ıa alre-
dedor de 60 km s−1). Este criterio tan restrictivo provoca que se tengan en consideracio´n
menos de la mitad de los objetos presentes, pero ser´ıa la u´nica forma de asegurar cierta
bondad en la velocidades y distancias, las cuales van a ser las piedras angulares sobre las
que se va a basar toda su argumentacio´n. Tambie´n an˜adio´ otras 21 galaxias que, si bien
no cumpl´ıan el criterio antes mencionado, son representativas por su brillo (MB < −18.5).
Como hemos comentado, las velocidades utilizadas (que son peculiares radiales) se ob-
tienen directamente de la observacio´n; quedar´ıa, pues, calcular las aceleraciones (tambie´n
radiales). Para ello, empleo´ la siguiente expresio´n:
gi = gi·ˆri = G
∑
j 6=i
wj
rj − ri
[(rj − ri)2 + A2]3/2
·ˆri (6.1)
donde el sub´ındice i se reﬁere al objeto del que estamos hallando su aceleracio´n y el j a
todos los dema´s incluidos en el LV. Las r se toman como distancias considerando que el
observador se encuentra en el origen del sistema de coordenadas (son, por tanto, distancias
a la Galaxia).
En la ecuacio´n anterior se utiliza un para´metro de suavizado A. Su funcio´n es la de
evitar (suavizar, realmente) la obtencio´n de aceleraciones muy grandes resultantes de
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Figura 6.1: Aceleraciones radiales en funcio´n de velocidades peculiares radiales para las galaxias con-
sideradas en el interior del Volumen Local segu´n el modelo de Whiting (2005), utilizando la banda B
(izquierda) y K (derecha).
objetos muy pro´ximos, ya que, al tener en cuenta las incertidumbres de las distancias, se
ver´ıa que e´stos realmente no esta´n tan cerca y la aceleracio´n podr´ıa ser considerablemente
menor. Este para´metro lo ajusto´ a 1.2 Mpc, no apreciando apenas diferencia al tomar otros
valores entre 1 y 2 Mpc.
Por u´ltimo, los datos son pesados por la luminosidad de las galaxias wB o wK segu´n se
tomen para los ca´lculos la banda B o K, respectivamente. Este peso ser´ıa proporcional a
la masa del objeto, cuya constante de proporcionalidad depender´ıa del modelo dina´mico
elegido. Por tanto, las aceleraciones calculadas de esta manera ser´ıan proporcionales a las
reales y, por ello, ser´ıan va´lidas para estudiar el comportamiento de estas u´ltimas.
Al emplear este modelo, las aceleraciones van siendo cada vez ma´s negativas de forma
lineal conforme nos alejamos del centro del LV. Esto es debido a que so´lo hemos consi-
derado materia en el LV, ignorando la que hay en el exterior. Para solucionarlo, Whiting
(2005) realiza un ajuste lineal de g frente a r, que sera´ sustra´ıdo a cada una de las acele-
raciones calculadas.
Como se puede ver en la Figura 6.1, el resultado ﬁnal al utilizar este modelo muestra
co´mo no existe ningu´n tipo de correlacio´n entre aceleraciones y velocidades, tanto uti-
lizando la banda B como la K. De este hecho, Whiting (2005) concluye que o bien las
velocidades peculiares no esta´n producidas por interaccio´n gravitacional o que la luz no
traza la masa en el LV. Esto va en contra del paradigma actual de formacio´n de galaxias
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por efecto de ampliﬁcacio´n gravitacional de las ﬂuctuaciones de densidad. Por ello, nues-
tro objetivo va a ser comprobar si las hipo´tesis que se asumen en el modelo de Whiting
(2005) son va´lidas y ver si efectivamente se cumple que, en nuestras simulaciones, las
aceleraciones y velocidades peculiares radiales no esta´n correlacionadas.
Una de estas hipo´tesis es considerar como relevante so´lo la materia dentro del LV, de tal
forma que se asume un medio totalmente homoge´neo fuera de e´l, despreciando inicialmente
cualquier efecto de campo de marea proveniente de estructuras externas. La otra hipo´tesis
esta´ relacionada con considerar solamente los halos (observacionalmente galaxias) dentro
del LV y despreciar el resto de materia difusa no ligada gravitacionalmente a los halos
gala´cticos.
6.2. Metodolog´ıa
El objetivo de este estudio sera´ comprobar la validez del modelo de Whiting (2005)
utilizando nuestras simulaciones. En concreto, se empleara´n las ΛCDM, OCDM, SCDM,
ΛCDMu y OCDMu, para as´ı ver si existe algu´n efecto derivado de utilizar un modelo
cosmolo´gico u otro. Deﬁniremos el Volumen Local, en este cap´ıtulo, como una esfera de
radio 7 h−1Mpc centrada en cada candidato a Grupo Local. Asimismo, se ha aplicado el
Criterio I para la bu´squeda de candidatos en las simulaciones.
Para comparar el modelo de Whiting (2005) con las simulaciones, hemos de calcular
las aceleraciones debidas al campo gravitacional siguiendo sus directrices, es decir, como
suma de pares newtonianos. As´ı, el campo gravitacional que actuar´ıa sobre cada halo del
Volumen Local ser´ıa:
g˜totL = −G
∑
j 6=i
Mj
rj − ri
[(rj − ri)2 + A2]3/2
·ˆri, (6.2)
donde A = 0.84 h−1Mpc es el factor de suavizado empleado por Whiting (2005). El su-
matorio se extiende a todos los halos del Volumen Local.
Tras esto, siguiendo el modelo, habr´ıa que sustraer el te´rmino debido al background :
g˜L = g˜
tot
L − g˜bg. Este te´rmino ha sido calculado de dos formas diferentes: por un lado,
realizando un ajuste lineal en r, siguiendo Whiting (2005); y, por otro, como la solucio´n
exacta para un universo no perturbado:
g˜bg = −G
4π
3
Ωmρcr (6.3)
Se ha comprobado que ambas correciones son pra´cticamente ide´nticas, por lo que se
aplicara´ el segundo me´todo para todos los ana´lisis.
As´ı, obtenemos las que llamamos aceleraciones locales gL. E´stas sera´n comparadas con
las aceleraciones globales gG, que provendra´n directamente de las simulaciones. Ambos
tipos de aceleraciones sera´n reescaladas por el factor de proporcionalidad entre velocidad
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y aceleracio´n correspondiente a la teor´ıa lineal (ecuacio´n 2.40 del Cap´ıtulo 2), obteniendo
ﬁnalmente:
gx =
2f(Ωm,ΩΛ)
3H0Ωm
g˜x (6.4)
f(Ωm,ΩΛ) ≈ Ω
0.6
m +
1
70
ΩΛ
(
1 +
1
2
Ωm
)
(6.5)
De esta forma, obtendr´ıamos velocidades y aceleraciones iguales si se cumpliera el re´gimen
lineal.
No´tese que siempre que nos reﬁramos a aceleraciones y velocidades sera´n radiales, es
decir, sera´n las proyecciones sobre la l´ınea de visio´n, la cual va desde el centro de masas
del LG al punto donde se calculen.
6.3. Relacio´n entre aceleraciones globales y locales
En la Figura 6.6.41 se muestra la relacio´n entre aceleraciones locales y globales para un
candidato a LG tomado en las simulaciones ΛCDM, OCDM y SCDM. Por completitud,
una muestra mayor de estos gra´ﬁcos para ma´s candidatos se puede observar en la Figura
6.2 para la simulacio´n ΛCDM y en el Ape´ndice A para el resto de simulaciones. En la
Figura 6.3 se representa el campo de aceleraciones locales para los mismos candidatos que
en la Figura 6.2.
Para cuantiﬁcar el grado de correlacio´n entre ambos tipos de aceleraciones se han rea-
lizado sendos ajustes lineales para todos los LV simulados. En la Figura 6.6.5 se muestran
las pendientes provenientes de estos ajustes y sus coeﬁcientes de correlacio´n en funcio´n
de la sobredensidad, entendiendo e´sta como (ve´ase §7.5.1):
δρ
ρ
≡
ρ(< R)− ρbg
ρbg
(6.6)
ρ(< R) =
M(< R)
V (< R)
=
∑
Mα
4π
3
R3
(6.7)
ρbg = Ωm ρc (6.8)
Observamos claramente que ambas aceleraciones no esta´n correlacionadas, ofreciendo me-
dias y medianas de las pendientes y de los coeﬁcientes de correlacio´n por debajo de 0.1.
6.3.1. Modificacio´n de para´metros
Para entender a que´ se debe que el modelo de Whiting (2005) no ofrezca resultados
satisfactorios al aplicarlo a nuestros Grupos Locales simulados, variaremos algunas de las
1Se hara´ referencia a las figuras que aparecen en los art´ıculos adjuntos siguiendo una notacio´n que
indica la seccio´n donde se encuentra dicho art´ıculo y el nu´mero de figura en e´l. As´ı, por ejemplo, la Figura
6.6.4 corresponde a la figura 4 que aparece en el art´ıculo adjunto en §6.6.
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Figura 6.2: Aceleraciones locales frente a globales para algunos candidatos de la simulacio´n ΛCDM.
62 CAPI´TULO 6. DINA´MICA EN EL VOLUMEN LOCAL
Figura 6.3: Proyeccio´n en el plano XY de la distribucio´n espacial (puntos) y de las aceleraciones locales
(flechas) en el interior de los mismos Volu´menes Locales de la Figura 6.2. El tria´ngulo central muestra la
posicio´n del centro de masas del Grupo Local.
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hipo´tesis que el modelo asume, y estudiaremos los resultados que as´ı se obtienen.
Las aceleraciones locales se calculan como interacciones newtonianas entre galaxias
(halos de materia oscura en las simulaciones). Es decir, se desprecia la materia que no
forma parte de los halos. En la Figura 6.6.6 se representan las aceleraciones que tendr´ıan
los halos si se computaran como la media de las aceleraciones de las part´ıculas que los
constituyen, habiendo calculado dichas aceleraciones por interaccio´n newtoniana con el
resto de part´ıculas del LV. Adema´s, tambie´n se muestran las aceleraciones de todas las
part´ıculas dentro del Volu´men Local halladas por semejantes interacciones.
Se ve claramente como en estos dos nuevos casos s´ı existe correlacio´n entre aceleracio-
nes locales y globales, especialmente cuando se tiene en cuenta toda la materia oscura. La
banda horizontal que aparece se debe a que las part´ıculas de materia oscura no ligadas a
ningu´n halo se ven ma´s afectadas por el campo gravitatorio externo al LV que las ligadas
y, por ello, tienen aceleraciones locales considerablemente ma´s pequen˜as.
La Figura 6.6.7 extiende este resultado a todas las simulaciones, mostrando que al-
gunas pendientes e ı´ndices de correlacio´n son mucho mejores, aunque su dispersio´n es
bastante alta. Cabe sen˜alar que la cantidad de materia que se encuentra ligada a algu´n
halo es de alrededor del 40% de la materia total que se encuentra en los Volu´menes Lo-
cales simulados. Por otro lado, si se hubiera despreciado el factor de suavizado (Figura
6.4), se seguir´ıa sin obtener correlacio´n entre ambos tipos de aceleraciones. Aunque, por
supuesto, las aceleraciones locales pueden presentar valores ma´s altos, debido a los halos
que se encuentren muy cercanos entre s´ı. Por tanto, se puede concluir que el considerar
que la dina´mica del Volumen Local viene determinada so´lo por los halos, toma´ndolos
como fuentes puntuales, despreciando la distribucio´n espacial del resto de materia oscura
difusa no ligada, es un factor decisivo para que el modelo de Whiting (2005) no sea va´lido.
En la Figura 6.5 se muestra el campo de aceleraciones locales al tomar Volu´menes
Locales ma´s pequen˜os (5 h−1Mpc). Vemos que las aceleraciones locales de muchos de los
halos cambia al disminuir el taman˜o del LV (compa´rese con la Figura 6.3). As´ı, si am-
plia´ramos el Volumen Local considerablemente, la correlacio´n entre aceleraciones locales
y globales mejorar´ıa. Por ejemplo, para el mostrado en la Figura 6.6.2, si tomamos un LV
de 30 h−1Mpc de radio, la pendiente al ajuste entre aceleraciones pasar´ıa a ser 0.47 y el
ı´ndice de correlacio´n 0.58, valores signiﬁcativamente mayores que los obtenidos en todos
los candidatos cuando se toman LV ma´s pequen˜os.
La explicacio´n de este feno´meno se debe a que existen grandes estructuras externas al
Volumen Local, pero cercanas a su frontera que tienen un efecto gravitacional importante
sobre la materia del Volumen Local, pero que se desprecian al calcular las aceleraciones
locales. Recordemos que una de las restrincciones empleadas en la bu´squeda de candidatos
a Grupo Local es la existencia de al menos un halo de tipo Virgo.
Por tanto, la hipo´tesis asumida por Whiting (2005) de considerar un medio homoge´neo
fuera del Volumen Local, tampoco es va´lida.
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Figura 6.4: Aceleraciones locales, calculadas despreciando el factor de suavizado, frente a globales para
los mismos candidatos de la simulacio´n ΛCDM de la Figura 6.2.
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Figura 6.5: Proyeccio´n en el plano XY de la distribucio´n espacial (puntos) y de las aceleraciones locales
(flechas) en el interior de los mismos Volu´menes Locales de la Figura 6.2, considerando un Volumen Local
de 5 h−1Mpc de radio. El tria´ngulo central muestra la posicio´n del centro de masas del Grupo Local.
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Existen otros factores que se han estudiado, que no inﬂuyen en la bondad del modelo.
As´ı, por ejemplo, se ha comprobado el efecto de tomar so´lo aquellos halos que tuvieran
una masa elevada (por encima de 1011 h−1M⊙). En este caso no se ha apreciado ningu´n
cambio, debido a que los halos ligeros no tienen apenas efecto sobre el campo gravitacional
(su masa supone tan so´lo alrededor del 2% de la masa total en halos). Lo mismo ocurre
con otras propiedades del Volumen Local, como se puede ver en §7.5.2.
El tomar los halos de materia oscura para computar las sobrendensidades en lugar
de toda la materia, como se ha hecho hasta ahora, tampoco ofrece ningu´n cambio en los
resultados. Ve´ase §7.5.1 para ma´s informacio´n.
6.4. Relacio´n entre aceleraciones y velocidades
En las Figuras 6.6.8 y 6.6.9 se muestra la distribucio´n de velocidades peculiares frente
a aceleraciones globales y locales, respectivamente, para los mismos candidatos que en la
Figura 6.6.4. Asimismo, la muestra ampliada de candidatos representados en la Figura
6.2 para simulacio´n la ΛCDM, puede verse en las Figuras 6.6 y 6.7. En el Ape´ndice A, es
posible observar estas distribuciones para otros candidatos de otras simulaciones.
Las pendientes e ı´ndices de correlacio´n de los ajustes lineales de las distribuciones de
aceleraciones globales y locales frente a velocidades, en funcio´n de la sobredensidad, para
todos los candidatos de cada simulacio´n, puede contemplarse en las Figuras 6.6.10 y 6.6.11.
Se observa claramente co´mo las velocidades peculiares de los halos de los LV esta´n
correlacionadas con las aceleraciones globales, pero con una dispersio´n considerable. Las
pendientes, adema´s, presentan cierta dependencia con la sobredensidad: a bajas densida-
des, las pendientes toman valores entre 0.2 y 1, mientras que con sobredensidades mayores
que 1, la dispersio´n es mucho ma´s pequen˜a. Recordemos, que segu´n la teor´ıa lineal, esta
pendiente deber´ıa ser la unidad, mientras que las que se obtienen de media en nuestros
ana´lisis esta´n en torno a 0.5.
Por otro lado, velocidades peculiares y aceleraciones locales no esta´n correlacionadas.
Esto era de esperar, ya que hemos visto la falta de correlacio´n entre aceleraciones locales
y globales.
Una forma de mejorar la correlacio´n entre velocidades y aceleraciones locales es tener
en cuenta el campo de marea ocasionado por la distribucio´n inhomoge´nea de materia
fuera del Volumen Local. Para ello, introduciremos un vector v0 y un tensor sime´trico H,
que conforman nueve para´metros libres que se ajustara´n por minimizacio´n de:
σ2 =
1
N
∑
(gL − v + v0 · rˆ+ rˆ ·H · r)
2, (6.9)
Introduciendo estos nuevos te´rminos, la correlacio´n entre aceleraciones locales y velo-
cidades mejora, como se puede ver en la Figura 6.6.12, pero au´n as´ı, sigue siendo muy
baja (la mayor´ıa de los ı´ndices de correlacio´n se encuentran por debajo de 0.2). Que la
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Figura 6.6: Velocidades frente a aceleraciones globales para los mismos candidatos de la simulacio´n
ΛCDM de la Figura 6.2.
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Figura 6.7: Velocidades frente a aceleraciones locales para los mismos candidatos de la simulacio´n
ΛCDM de la Figura 6.2.
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mejora haya sido tan pequen˜a se debe a que la naturaleza altamente no lineal del campo
de marea hace imposible su modelado simplemente como una expansio´n lineal.
6.5. Conclusiones
Se han comparado las aceleraciones provenientes del modelo de Whiting (2005) con las
que ofrecen directamente las simulaciones. Se ha visto claramente co´mo este modelo no
es va´lido para el estudio de la dina´mica del Volumen Local y, en particular, para analizar
la relacio´n entre las velocidades peculiares de los halos en el interior del LV y el campo
de aceleraciones hallado a trave´s de la distribucio´n de masa en e´l.
Dejando a un lado las relacionadas con las limitaciones observacionales y la falta de
conocimiento preciso de la relacio´n masa-luminosidad, existen varias causas que hacen
que el modelo de Whiting (2005) no sea va´lido.
En primer lugar, hemos visto que, para calcular el campo de aceleraciones, no es
correcto hacerlo por pares newtonianos, considerando so´lo las galaxias como part´ıculas
puntuales. Tendr´ıan que ser tenidas en cuenta tambie´n la distribucio´n del halo gala´ctico
y el resto de materia oscura difusa.
Por otro lado, tampoco se deber´ıa despreciar el efecto del campo de marea causado
por la distribucio´n de materia externa al Volumen Local. Incluso corrigiendo el campo de
aceleraciones con un te´rmino lineal, no ser´ıa suﬁciente. Esto es debido a que la distribucio´n
inhomoge´nea de materia en el exterior del LV (epecialmente el LSC), dado el taman˜o de
dicho LV, provoca un campo de marea que no se puede modelar simplemente como una
expansio´n lineal en el espacio.
Hemos visto tambie´n que parece existir una relacio´n lineal entre las velocidades pe-
culiares y el campo gravitacional global. Se esperar´ıa, segu´n la teor´ıa lineal, que esta
pendiente fuera la unidad. Sin embargo, como se obtienen pendientes inferiores a dicho
valor, se concluye que no se podr´ıa emplear adecuadamente la pendiente entre velocidades
y aceleraciones (aunque se conociera completamente el campo gravitacional) para estimar
ΩM usando las galaxias de nuestro entorno.
Por u´ltimo, cabe destacar que, segu´n los ana´lisis de la dina´mica realizados en los can-
didatos a LV, se esperara´ una falta de correlaccio´n lineal entre las velocidades peculiares
y el campo gravitacional local en las cosmolog´ıas de tipo CDM.
6.6. Constrained simulations of the local universe: I.
Mass and motion in the local volume
A continuacio´n, se adjunta el art´ıculo Martinez-Vaquero et al. (2007), donde se describe
ma´s detalladamente el estudio expuesto en este cap´ıtulo.
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ABSTRACT
It has been recently claimed that there is no correlation between the distribution of galaxies
and their peculiar velocities within the local volume (LV), namely a sphere of R = 7 h−1 Mpc
around the Local Group (LG). It has been then stated that this implies that either locally dark
matter is not distributed in the same way as luminous matter or peculiar velocities are not
due to fluctuations in mass. To test this statement, a set of constrained N-body cosmological
simulations, designed to reproduce the main observed large-scale structure, have been analysed.
The simulations were performed within the flat-, open and flat matter only cold dark matter
(CDM) cosmogonies. Two unconstrained simulations of the flat- and open CDM models
were performed for comparison. LG-like objects have been selected so as to mimic the real LG
environment. The local gravitational field due to all haloes found within each LV is compared
with the exact gravitational field induced by all matter in the simulation. We conclude that
there is no correlation between the exact and local gravitational field obtained by pairwise
Newtonian forces between haloes. Moreover, the local gravitational field is uncorrelated with
the peculiar velocities of haloes. The exact gravitational field has a linear correlation with
the peculiar velocities but the proportionality constant relating the velocity with gravitational
field falls below the prediction of the linear theory. Upon considering all matter inside the
LVs, the exact and local gravitational accelerations show a much better correlation, but with
a considerable scatter independent of the cosmological models. The main conclusion is that
the lack of correlation between the local gravitation and the peculiar velocity fields around
LG-like objects is naturally expected in the CDM cosmologies.
Key words: methods: numerical – galaxies: Local Group – cosmology: dark matter.
1 I N T RO D U C T I O N
A key ingredient of the standard model of cosmology is that
the large-scale structure (LSS) has emerged out of an otherwise
a homogenous and isotropic universe via gravitational instability
(e.g. Peebles 1980). One of the main consequences of gravitational
instability is that the growth of structure induces a non-vanishing
velocity field. The standard model of cosmology relates the large-
scale mass density and the peculiar velocity fields. It further assumes
that the observed galaxy distribution is closely related to the under-
lying matter density field, even if this relation is biased in some yet
unknown way. In an interesting recent paper, Whiting (2005) (here-
after W05) has challenged these basic ideas of the standard model
by testing them against a study of the galaxy distribution and their
peculiar velocities in the local volume (LV), defined as the sphere of
radius R = 7 h−1 Mpc (where h is the Hubble’s constant in units of
⋆E-mail: l.martinez@uam.es
100 km s−1 Mpc−1) centred on the Local Group (LG). W05’s main
conclusion is that ‘Either dark matter is not distributed in the same
way as luminous matter in this region, or peculiar velocities are not
due to fluctuations in mass’. This is a very important result and if
it were true it would put the standard model of cosmology on very
shaky foundations. The main goal of our paper is to examine W05
methodology and claims by analysing the kinematics and the dy-
namics of simulated LV systems in different cosmological models.
As we will show in this paper, our numerical results do not support
W05’s claims.
W05 carried out an analysis of the distribution and the peculiar
velocities of 149 galaxies in the LV. Using the high-quality data of
these galaxies, W05 has mapped the mass distribution within the LV,
assuming it is traced by the galaxies, and calculated the gravitational
field within the LV. The gravitational field has been calculated by
summing over the pairwise Newtonian interaction for each galaxy
and by weighting the galaxies by their K and B luminosity. W05’s
working assumption is that the peculiar velocity of galaxy should
be aligned with the gravitational field it experiences and that the
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amplitude of the peculiar velocity and the gravity fields should be
linearly connected. The notion that ‘the peculiar velocity field is
linearwith the gravitationalfield’ is strictly valid in the linear regime
of the gravitational instability in an expending universe. If such a
linear relation had been confirmed by the high-quality data that the
LV provide, this would have validated the idea that the LSS is indeed
induced by gravitational instability. No clear correlation was found
between the velocity and the local gravitational fields. This has led
W05 to conclude that, at least in the LV, structure has not formed
by means of the gravitational instability.
The above conclusion should be tested carefully. The main goal
of the present paper is to apply W05 analysis to a set of N-body
constrained simulations (CSs) of the local universe. The CSs are
designed to reproduce the gross features of the nearby universe,
namely the main players of the nearby LSS, such as the Local
Supercluster (LSC) and the Virgo are imprinted on to the simu-
lations (Kravtsov, Klypin & Hoffman 2002; Mathis et al. 2002;
Klypin et al. 2004; Dolag et al. 2005; Hoffman et al. 2006). This is
achieved by setting the initial conditions of the simulations as con-
strained realizations of Gaussian fields where actual observational
data are used as constraints. The CSs provide an almost optimal
laboratory for testing W05 algorithm, as they closely mimic the
dynamics of the LV. CSs have been run in the framework of the
benchmark flat- cold dark matter (CDM) model as well as in the
open CDM (OCDM) and the so-called flat matter only standard
CDM (SCDM) models. In addition, W05 procedure has been tested
against standard, non-constrained, simulations of the same models.
This is the first in a series of papers that focus on studying the
nearby universe by means of N-body and hydrodynamical CSs. In
particular, issues concerning the coldness of the local flow, the mass
distribution in the LV, the mass accretion history of the LG and the
future of the nearby structure in a dark energy dominated universe
are to be addressed. The highlight of this project will be the full
galaxy formation high-resolution simulation of the LG. Our choice
of the different models is dictated by our plan to study the nature of
the velocity field in the LV in the CDM cosmogony and in particular
its dependence on the dark energy and the dark matter (DM). In this
regard, the SCDMmodel is considered to be an extreme case and is
taken for reference. Forthcoming papers in this series will focus on
the problem of the coldness of the local Hubble flow.
The structure of this paper is as follows. A brief description of the
simulations is given in Section 2. The selection of LG-like objects
is described in Section 3 and the analysis is given in Section 4. The
results of the analyses are given in Section 5. A final discussion of
the results is given in Section 6.
2 S I M U L AT I O N S
W05 has analysed one and only one particular patch of the universe,
namely the LV, that extends around the LG. The LG is not a unique
or an unusual object in the universe, yet it has its own characteristics
that affect the outcome of any dynamical test that would be applied
to it. Our main goal is to check the validity of the W05 approach, in
the context of the environment of the LG. This is to be achieved by
applying the W05 analysis to LG-like objects found in appropriate
N-body simulations. The key to a successful study is to properly se-
lect LG-like objects from the simulation and analyse the LV around
these objects (see Section 3).Yet, the selection of theLG-like objects
is based on the properties of the LG itself and not on its environment
within the LV. This has encouraged us to use CSs as a ‘laboratory’
for testing the W05 procedure in conditions very similar to the ones
that prevail in the LV and its immediate surrounding. In addition,
we have used unconstrained simulations for reference. The com-
parison of the results obtained in the constrained and unconstrained
simulations will shed light on the question of whether the findings
of W05 are naturally expected in CDM-dominated cosmogonies.
The data used to constrain the initial conditions of the simu-
lations are made of two kinds. The first data set is made of ra-
dial velocities of galaxies drawn from the MARK III (Willick et al.
1997), SBF (Tonry et al. 2001) and the Karachentsev (2005) cata-
logues. Peculiar velocities are less affected by non-linear effects and
are used as constraints as if they were linear quantities (Zaroubi,
Hoffman & Dekel 1999). This follows the CSs performed by
Kravtsov et al. (2002) andKlypin et al. (2003). The other constraints
are obtained from the catalogue of nearby X-ray selected clusters of
galaxies (Reiprich & Bo¨hringer 2002). Given the virial parameters
of a cluster and assuming the spherical top-hatmodel, one can derive
the linear overdensity of the cluster. The estimated linear overden-
sity is imposed on the mass scale of the cluster as a constraint.
Different CSs with different random realizations have been calcu-
lated and they all exhibit a clear andunambiguousLSC-like structure
that dominates the entire simulation, much in the same way as in
the actual universe in which the LSC dominates the nearby LSS.
The simulations do vary with respect to the particular details of the
LG-like object that is formed roughly in its actual position. All sim-
ulations used here are based on the same random number realization
of the initial conditions.
Five simulations have been performed so far. Three constrained
ones have been performed within the framework of the CDM,
OCDM and SCDM models. In addition, unconstrained simulations
of the CDM and the OCDM cosmologies have been performed
for the sake of comparison and benchmarking. Table 1 presents
the cosmological parameters of different simulations. All simula-
tions correspond to a periodic cubic box of 64 h−1 Mpc on a side.
We made a random realization of the corresponding power spec-
trum for each cosmological model with a large number of particles
(20483). At the same time, a constrained realization of the density
field for the same power spectra was done in an Eulerian mesh of
2563 grid points. After fourier transforming both constrained and
unconstrained density fields, we substitute the fourier modes of the
constrained field into the unconstrained one. Finally, we used the
Zeldovich approximation to compute the 3D displacement field for
an initial redshift of z = 60. Once we got the displacements for a
refined mesh of 20483 grid points, we used it to estimate the initial
conditions for a re-sampling of 2563 DM particles in total. In this
way, we are able to zoom into a particular area of the simulations
and re-simulate them with much higher resolution, up to the maxi-
mum resolution possible (20483), having the same structures as in
the low-resolution simulations [see Klypin et al. (2001) for more
detailed information about zoomed simulation techniques]. Thus,
all the numerical experiments that are reported here have the same
number of particles (2563). This translates into amass per particle of
1.3 × 107 h−1 M⊙ for CDM and OCDM and 4.3 × 107 h−1 M⊙
for SCDM simulations.
We have used the parallel TREE-PM N-body code GADGET2
(Springel 2005) to run these simulations. A uniform mesh of 5123
Table 1. Cosmological parameters used for the different CDM models.
Model m  h σ 8
CDM 0.3 0.7 0.7 0.9
OCDM 0.3 0 0.7 0.9
SCDM 1.0 0 0.5 0.7
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Figure 1. Projected DM distribution for the CDM CS. The image shows
a projected slice of 10 h−1 Mpc thick across the box centre in supergalactic
coordinates X and Y. The LSC is the filamente crossing the box horizontally.
The position of the LG and the Virgo and Fornax clusters is shown.
grid points was used to compute the long-range gravitational force
by means of the Particle–Mesh algorithm. A constant comoving
Plummer equivalent gravitational smoothing scale of 20 h−1 kpc
was set at high redshift and we changed it to 5 h−1 kpc physical
scale since z = 3 till 0. The number of time-steps to complete the
evolution from z = 60 to 0 ranges from 5000 to 7000 depending
on the simulations. We employed a variety of parallel computer
architectures (SGI-ALTIX, IBM-SP4, Opteron-clusters) during the
course of this work. Using 16 processors simultaneously, we com-
pleted one run in about 2 CPU days.
Inwhat follows,wewill use the nameCDM,OCDMandSCDM
for the simulations with Constrained Initial conditions in the differ-
ent cosmological models. The names CDMu and OCDMu will
refer to the two different unconstrained realizations in the CDM
and OCDMmodels, respectively. As an example of how the simula-
tions look like, we show in Fig. 1 a projection of the DMdistribution
in the CDM simulation box at z = 0.
3 S E L E C T I O N O F L G C A N D I DAT E S
DMhaloeswere found in simulations using two objectfindingmeth-
ods: the Bound Density Maxima (BDM) algorithm (Klypin et al.
1999) is based on finding local centre of mass in spheres of vari-
able radius starting from randomly selected particles in the simula-
tion. The Amiga Halo Finder (Gill, Knebe & Gibson 2004), on the
contrary, finds local density maxima from an adaptive mesh hier-
archy. In both the cases, an iterative procedure to find local centre
of mass from density maxima is used. Particles that are not grav-
itationally bound to the halo potential are also removed. We took
haloes composed of more than 100 DM particles, which translates
into a minimum mass per halo of Mmin = 1.3 × 109 h−1 M⊙ for
theCDM and OCDM simulations and Mmin = 4.3× 109 h−1 M⊙
for the SCDM simulation. We identified the same objects with both
methods. For the work reported here, we have used the halo cata-
logues obtained by the publicly available AMIGA halo finder code
(http://www.aip.de/People/AKnebe/AMIGA/).
Table 2. Constrained used to find LG candidates following theMaccio` et al.
(2005) criterion. The circular velocity has been used for themass constraints.
Kind MW +M31
Mass 125  Vc  270 km s−1Components Separation s  1 Mpc h−1
Relative velocity V r < 0
Distance to LG dneigh < 3 Mpc h−1∄ neighbours Mass Vc  Vc,comp
Distance to LG 5  dVirgo  12 Mpc h−1Virgo haloes Mass 500  Vc  1500 km s−1
To identify LG candidates from the halo distribution, we selected
those objects that fulfil the strict requirements as given in Governato
et al. (1997) and Maccio` et al. (2005). They are summarized in
Table 2. In brief, we searched for two haloes similar to Milky Way
and M31 galaxies, without neighbours with masses as high as any
of the LG members and with a Virgo-like halo at an appropriate
distance. A few tens of LG-like objects have been identified in each
simulation (23 objects inCDM, 34 inCDMu, 41 in OCDM, 58
in OCDMu and 37 in SCDM). One of the LG-like object for the
CDM simulation which closely resembles the actual LG in terms
of its mass and position is presented in Fig. 2.
4 A NA LY S I S
In order to study the dynamics of the LG-like objects found in the
simulations, we havefirst computed the local Hubbleflow in spheres
of 7 h−1 Mpc around each candidate, and have also estimated the lo-
cal overdensitywithin these spheres from the totalmass inside them.
All DM haloes within the LV around each LG-like objects have
been identified, and the gravitational field acting on each halo has
been calculated in two different ways. First, the local gravitational
field is calculated like in W05 by the summation over the pairwise
Newtonian interaction. Namely, the field acting on the ith halo is
Figure 2. Projected DM distribution around the best LG candidate in the
CDM simulation in supergalactic coordinates. The outer circle delimits
the LV and the inner circle represents the LG position.
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Figure 3. Plots of v versus gG and v versus gL for the candidate of Fig. 2.
given by,
g˜totl,i = −G
∑
j =i
M j
r j − r i[
(r j − r i )2 + A2
]3/2 ·rˆ i , (1)
where, following W05, a softening parameter of A = 1.2 h−1 Mpc
is introduced. Then, we also calculate the ‘true’ gravitational field,
namely the field calculated by the N-body code of the full mass
distribution in the computational box. This is defined as the global
gravitational field (see the Appendix for further information).
As in W05, the local gravitational field is decomposed into two
terms, the contribution of a smooth background of matter and a
fluctuating part given by the point mass distributions. Since we
are interested in deviations from the average, we have to subtract
the linear term contributed by the background, gbg, from the local
gravitation field
g˜l = g˜totl − g˜bg. (2)
The calculation of the background term is done in two ways. First,
following W05, the background solution is fitted by a linear term in
r. Alternatively, the background solution is calculated by the exact
solution for the unperturbed universe:
g˜bg = −G
4pi
3
mρcr . (3)
The two methods give virtually identical results and the fitting
method has been used here so as to be consistent with the anal-
ysis of W05. We have also subtracted the anisotropic background
estimated from the tidal field (see Section 5.2).
As we have mentioned earlier, the purpose of the present study is
to compare gravitational accelerations and velocities. To facilitate
such a comparison, the gravitational field is scaled by the linear
theory prediction,
gx =
2 f (m, )
3H0m
g˜x , (4)
where x stands here for the local or global field. The velocity-gravity
scaling factor is given by
f (m, ) ≈ 0.6m +
1
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
(
1+
1
2
m
)
(5)
Figure 4. Local versus global scaled acceleration for one of the LG candidates in the constrained CDM, OCDM and SCDM simulations, respectively.
(e.g. Peebles 1980; Lahav et al. 1991). Throughout this paper, the
gravitational fields will be represented by their scaled versions.
Our analysis is exemplified by Fig. 2 which shows one of the
LG-like objects in the CDM CS. The figure shows the matter
distribution in a box of 20 h−1 Mpc centred on the simulated LG
and projected on the Supergalactic plane. In Fig. 3, two scatter plots
show the scatter of the local and global gravitational accelerations
versus the peculiar velocity of all DM haloes in this particular LV. In
what follows, all quantities shown correspond to projections along
the line of sight with the observer located in the centre of mass of
the LG candidates.
5 R E S U LT S
5.1 Relation between local and global accelerations
Fig. 4 shows scatter plots of the local versus global gravitational
fields for some of the LV candidates extracted from simulations. In
order to study the relation between both fields, a linear fit to the
gL versus gG distribution has been made for all the LG candidates
found in different simulations.
Fig. 5 shows the least-squares fit slopes and correlation coeffi-
cients of the local to the global gravitational fields as a function of
the overdensity δρ/ρ measured within each of the simulated LVs.
We find that the local and global field are uncorrelated, showing
an extremely small correlation coefficient and a mean (and median)
slope of roughly 0.1 rather than unity.
We have tested the effect of taking only haloes with high mass
(more than 1011 h−1 M⊙). The results are very similar to the previ-
ous ones because the lightest haloes do not contribute much to the
gravitational field. The overdensity was calculated by computing all
matter inside the LVs. When using only mass in haloes to estimate
the overdensity, results do not change at all.
In the preceding analysis, the local gravitational field is calcu-
lated by summing over the pairs of DM haloes, assuming they carry
all the mass in the LV and that their mass is spread out over a
relatively large area described by the A smoothing parameter. The
poor correlation between the local and global gravitational fields
has led us to relax the assumption that the mass is traced by the
DM haloes and calculate the local field contributed by all DM par-
ticles in the LV. This is presented in Fig. 6, which shows a very
tight correlation between gL and gG for one particular LG-like ob-
ject in the CDM CS. A better correlation with a slope very close
to unity is obtained when we include all the particles that constitute
the inter-halo medium, rather than by the intrahalo particles only,
as can be seen in Fig. 7. Moreover, the only gravitational smooth-
ing done in this case corresponds to that included in the simulation,
which is of the order of kiloparsec scale, contrary to the strong
smoothing of 1.2 Mpc used in W05 analysis and in our previous
74 CAPI´TULO 6. DINA´MICA EN EL VOLUMEN LOCAL
Figure 5. Slopes (first row) and Pearson’s correlation coefficient (second row) of the linear fit of gL versus gG as a function of overdensity calculated within
the simulated LVs for all candidates found in each simulation. The median and the average slope and correlation coefficient with their 1σ errors for all LGs in
each simulation are also shown.
Figure 6. Local versus global gravitational accelerations computed taking
into account all the particles within the LV for the same candidate in the
CDM simulation as in Fig. 4. The small points represent the individual
DMparticles. Thick solid points correspond to haloes in which accelerations
have been computed by the average of all particles inside them. The straight
line shows the equivalence between both accelerations.
estimates. The horizontal branch around the origin observed in Fig. 6
is mainly due to particles not bound to haloes. These particles are
more affected by the external field than particles bound to haloes,
and therefore for these the local acceleration is much smaller than
the global one.
Obviously, the correlation between the local and global acceler-
ation improves as the LV increases. This has been checked for the
LG-like object of Fig. 6. Assuming a LV of a 30 h−1 Mpc radius,
the correlation improves to S = 0.47 and r2 = 0.58. However, this
is still considerably worse than the S= 0.89 and r2 = 0.91 obtained
by considering all the particles within the 7 h−1 Mpc LV (Fig. 6).
The lack of correlation between the local and global gravitational
accelerations strongly leads to expect the absence of correlation
Figure 7. Slopes (first row) and Pearson’s correlation coefficients (second
row) for the gL versus gG least-squares fits for all the LG candidates found
in the CDM and the OCDM simulations as a function of overdensity. All
particles within simulated LVs have been taken in the computation of the
local accelerations. A gravitational smoothing parameter of 5 h−1 kpc is
assumed to compute the Newtonian pairwise forces between particles.
between the local gravitational field and the peculiar velocities. This
is clearly confirmed by the analysis presented in Section 5.2.
5.2 Accelerations and velocities
Figs 8 and 9 present the peculiar velocities as a function of the scaled
global and local gravitational accelerations around some selected
LG-like objects in the different simulations. The slopes and the cor-
relation coefficients of the linear fits for the relation between the
peculiar velocities and the global gravitational accelerations acting
on haloes in the LV around all LG-like objects are given in Figs 10
and 11. The least-squares fit analysis confirms the visual impres-
sion of Figs 8 and 9. The peculiar velocity of haloes in the LV of
LG-like objects is clearly correlated with the global acceleration but
with a non-negligible scatter, with a mean and median correlation
coefficient around 0.5 for the CSs and somewhat lower for the un-
constrained ones (Fig. 10). The mean and the median slope of the
linear relation between the velocity and the scaled global accelera-
tion is in the range of 0.4 to 0.6. The distribution of the fitted slopes
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Figure 8. Peculiar velocity versus global scaled acceleration of haloes inside the LV for the same candidates as in Fig. 4.
Figure 9. Peculiar velocity versus local scaled acceleration for haloes within the LV for the same candidates as in Fig. 4.
Figure 10. The same as Fig. 5 but for the peculiar velocity versus global scaled acceleration fits.
shows some dependence on the mean overdensity (δρ/ρ) in the LV.
The width of the distribution decreases with the overdensity. At low
δρ/ρ values, the slope ranges from roughly 0.2 to almost unity but
at δρ/ρ  1 the slope shows a narrow scatter around its mean value
of ≈ 0.5. Upon scaling of the gravitational field, the linear theory
predicts the slop to be unity. It follows that the amplitude of the pe-
culiar velocities is smaller than what is expected by the linear theory.
The peculiar velocities do not show any correlation with the local
accelerations (Figs 9 and 11). Their linear fit yields extremely low
correlation coefficients and the fitted slope has no meaning. One
should recall here that this lack of correlation has already been
anticipated from the lack of correlation we found between the local
and global accelerations (Section 5.1).
The calculation of the local gravitational acceleration neglects the
contribution of the tidal field, which is induced by the inhomoge-
nous matter distribution outside of the LV. Obviously, for objects
like the LG, with the Virgo cluster located just outside of the LV,
the tidal field cannot be neglected. The local gravity–velocity cor-
relation should be improved by adding the tidal field into the fitting
procedure. Indeed, we follow W05 and extend the fitting procedure
to
σ 2 =
1
N
∑
(gL − v + v0 · rˆ + rˆ · H · r )2, (6)
where v0 is an unknown vector and H is a symmetrical tensor with
six unknown quantities. The nine free parameters are found by min-
imizing the scatter. Note that in the limit of the linear theory and
for a small LV, v0 should be set to zero and the symmetric tensor H
should be traceless. As the above assumptions do not hold for the
LG, we allow for a finite v0 and for H to have a trace.
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Figure 11. The same as Fig. 5 but for the peculiar velocity versus local scaled acceleration fit.
Figure 12. The same as Fig. 11, but including the linear tidal field into the fitting procedure (see equation 6).
Fig. 12 shows that indeed adding the v0 and H terms somewhat
improves the correlation between the local gravity and the peculiar
velocities. Yet, they are weakly correlated with r 2 ≈ (0.1 –0.2) for
most LG-like objects. Theminor improvement is not surprising. The
Virgo cluster is located at a distance of about 10 h−1 Mpc and the
LV is defined by a sphere of radius of 7 h−1 Mpc. Hence, modelling
the tidal field by a spatial linear expansion, as is implicitly assumed
in equation (6), constitutes a poor fit of the tidal field.
6 D I S C U S S I O N
We have clearly demonstrated in this paper that the W05’s analysis
is not expected to yield a simple and clear correlation between the
gravitational field calculated from the mass distribution within the
LV and the peculiar velocities of haloes within that volume. This
result invalidates W05’s basic assumption that the peculiar velocity
field traces the gravitational field in a simple fashion, and therefore
the statements concerning the role of the gravitational instability in
the LV are not valid.
Setting aside issues concerning the practical limitations posed by
observations of the LV and the uncertainty in estimating the dy-
namical mass of luminous galaxies, there are three main theoretical
reasons why W05’s analysis fails. The most obvious one is that the
gravitational field is assumed to be traced by the galaxies, treated
as point-like particles. Figs 4 and 5 show the poor correlation be-
tween the actual gravitational field and the local field induced by the
galaxies. Now, this poor correlation is mostly due to the sampling
of the field by the galaxies, as manifested by Fig. 6 which shows a
clear correlation between the global field and the local field that is
induced by all dark matter particles in the LV.
The other reasons for the breakdown of the simple gravity–
velocity relation of the linear theory are both related to the tidal
field, hence the sheer of the velocity field. The simpler reason is
that in solving the Poisson equation one should not neglect the ho-
mogenous solution, namely the tidal field. Now, in principle this can
be easily corrected by adding a (spatial) linear term to the gravita-
tional field that scales with the traceless shear tensor (equation 6 and
Fig. 12). Thus, by adding six free parameters to the fitting procedure
one might be able to account for the tidal field. However, the size
of the LV is such that the spatial linear expansion of the tidal field
would fail and lead to an incorrect estimation of the gravitational
field. For the LV centred on the LG, the tidal effect of the LSC
cannot be represented by a linear term.
The other reason for the inadequacy of the linear theory is more
subtle. It has been shown that in the quasi-linear regime the growth
of the density contrast depends on the magnitude of the shear tensor
(Hoffman 1986, 1989; Zaroubi & Hoffman 1993; Bertschinger &
Jain 1994; van de Weygaert & Babul 1994). The shear dependence
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introduces a non-local term in the equations that govern the growth
of structure in the quasi-linear regime. Indeed, Fig. 8 shows a tight
linear relation between the peculiar velocities and the scaled global
gravitationfield. Yet, the constant of proportionality is less than unity
for all the LG-like objects in all the simulation (except of one single
object) as is predicted by the linear theory prediction (in agreement
with Hoffman 1989). This behaviour implies that under the optimal
conditions of a full knowledge of the gravitational field, a linear
relation between the gravity and velocity field is expected within
the LV around LG-like objects. However, using the slope of the re-
lation as a way of measuringm would underestimate its true value.
W05 attempted to find a simple linear relation between the pecu-
liar velocities and the local gravitational field of galaxies in the LV.
A careful analysis of the dynamics within the LV around LG-like
objects identified in CSs of the local universe and in unconstrained
simulations in flat-CDM, OCDM and flat-matter only CDM cos-
mologies shows that a lack of correlation is to be expected. Hence,
we cannot support the claim that ‘either dark matter is not distributed
in the same way as luminous matter in this region, or peculiar ve-
locities are not due to fluctuations in mass’.
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A P P E N D I X A : T H E G A D G E T E S T I M AT I O N
O F G R AV I TAT I O NA L AC C E L E R AT I O N S
Throughout this paper, the global and local gravitational accelera-
tions have been compared. The local accelerations within the LV
were calculated by summing the Newtonian pairwise field. This can
be repeated for the global field by summing over all the particles of
the simulation. This direct sum is computationally very costly and
does not take into account the contribution of the infinite periodic
boxes. We used instead the particle accelerations calculated by the
TREE-PM algorithm by the GADGET code. The relation between the
GADGET acceleration with gG is as follows:
The physical r and comoving x coordinates are related by r =
ax. The global gravitational field equals the physical acceleration
of an object r¨ = g.
Now, the GADGET code provides an acceleration-like term defined
as
f p =
1
a
d
dt
(a · vp) = v˙p + H · vp, (A1)
where vp is the peculiar velocity and a is the expansion scalefactor.
It follows that
r¨ = f p + r
a¨
a
. (A2)
Recalling that a¨
a
= −
4piGρc0
3 , one gets at the end
gG = f p −
1
2
H 20 · r . (A3)
This is the value we used for the global acceleration of each DM
particle. The total acceleration of haloes was computed by averaging
this quantity over the entire number of particles belonging to each
halo.
This paper has been typeset from a TEX/LATEX file prepared by the author.
Cap´ıtulo 7
Energ´ıa oscura y flujo de
Hubble local
En este cap´ıtulo se describen de forma resumida los ana´lisis publicados en Hoﬀman
et al. (2008) y Martinez-Vaquero et al. (2009), que pueden ser consultados en §7.4 y
§7.7, respectivamente. El principal objetivo de este cap´ıtulo es comprobar si existe una
inﬂuencia de la energ´ıa oscura en el ﬂujo de Hubble local y si es posible determinar su
existencia a partir de los datos de galaxias cercanas, como se ha venido defendiendo en
algunos trabajos previos.
7.1. Antecedentes
El entorno del Grupo Local se suele describir como dina´micamente fr´ıo, es decir, que
la dispersio´n de velocidades radiales en torno a un ﬂujo de Hubble puro σH es baja (menor
que 100 km s−1).
Los primeros estudios se remontan a Sandage et al. (1972) y Sandage & Tammann
(1975), que ﬁjaron el l´ımite superior del movimiento aleatorio medio de las galaxias de
campo en 50 km s−1. Ma´s recientemente, Karachentsev et al. (2003) estimo´ la dispersio´n
de las velocidades radiales peculiares de todas las galaxias contenidas dentro de un radio
de 5.5 Mpc en 85 km s−1 (41 km s−1 si se excluyen los miembros de grupos de galaxias y
se tienen en cuenta los errores en las distancias). Maccio` et al. (2005), utlizando datos de
medidas basadas en las distancias a Cefeidas del HST (Freedman et al. 2001), en el me´to-
do de ﬂuctuaciones de brillo superﬁcial (Tonry et al. 2001) y en distancias derivadas de
la relacio´n Tully-Fisher (Tully et al. 1992), obtuvieron σH = 88± 20 km s
−1× (R/7Mpc).
Por su parte, Tikhonov & Klypin (2009) obtuvo una dispersio´n de 97 km s−1 dentro de
7 Mpc (84 km s−1 tras ser corregida del movimiento del a´pex y de errores en las distancias).
Si comparamos estos valores de σH con los obtenidos en otros entornos, vemos que efec-
tivamente es baja. As´ı, en los cu´mulos de galaxias puede alcanzar valores de 103 km s−1.
Otros me´todos estad´ısticos ofrecen valores de σ12(r = 1h
−1Mpc) = 340± 40 km s−1 (dis-
79
80 CAPI´TULO 7. ENERGI´A OSCURA Y FLUJO DE HUBBLE LOCAL
persio´n de velocidades por pares provenientes del cata´logo CfA; Davis & Peebles 1983),
o σ1 = 95± 16 km s
−1 y σ1 = 130± 15 km s
−1 (dispersio´n de velocidades de galaxias con
respecto a sus vecinos dentro de un radio proyectado de 2 h−1Mpc para IRAS y UGC,
respectivamente; Davis et al. 1997).
Como ya se ha comentado en el Cap´ıtulo 5, la seleccio´n de los candidatos a LG es
decisiva, por lo que es necesario analizar co´mo el entorno local afecta al ﬂujo de Hubble.
7.2. Ca´lculo del flujo de Hubble
Consideremos una muestra de N galaxias de las cuales se conocen sus distancias al
centro de masas del LG ri y sus velocidades radiales con respecto a dicho LG vi. Es posible
deﬁnir de varias formas diferentes la dispersio´n de velocidades asociada al ﬂujo de Hubble
σH . A continuacio´n se comentan algunas de ellas:
RMS: podemos considerar la que ser´ıa la aproximacio´n ma´s simple:
σ2H =
1
N − 1
N∑
i=1
[vi −H · ri]
2 (7.1)
SDV: es la empleada por Maccio` et al. (2005), deﬁnie´ndola como:
σ2H =
1
N − 1
N∑
i=1
[(vi −H · ri)− < v −H · r >]
2 (7.2)
< v −H · r >=
1
n
N∑
i=1
(vi −H · ri) (7.3)
A´pex: se utiliza en Tikhonov & Klypin (2009). Para ello, se calcula el movimiento
del a´pex del LG con respecto a la muestra de galaxias, para luego sustraer la ve-
locidad del a´pex de las velocidades observadas, calculando ﬁnalmente la RMS con
respecto al ﬂujo de Hubble. El vector del a´pex A se estima minimizando la suma:
N∑
i=1
(
vi −H0ri −
A · ri
ri
)
, (7.4)
donde vi y ri son las velocidades y posiciones de las galaxias con respecto al LG.
Naturalmente, cabe preguntarse si existe alguna diferencia relevante entre considerar
un me´todo u otro. En la Figura 7.7.1 se muestran las tres deﬁniciones de σH aplicadas a los
candidatos LG (encontrados tomando el Criterio II) para la simulacio´n ΛCDMhrtomando
las galaxias que distan entre 1 y 7 Mpc del LG. Se puede ver que la diferencia entre los
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diversos me´todos es claramente menor que la dispersio´n de σH . La deﬁnicio´n de σH a
trave´s de SDV se empleara´ en §7.3, mientras que el uso de RMS se hara´ en §7.5.
Tambie´n es posible considerar la constante de Hubble bien como la constante global
tomada de las simulaciones, o bien como la local. En este u´ltimo caso, provendr´ıa del
ajuste lineal del diagrama vi frente a ri de las galaxias que se encuentren en el volumen
local considerado. En lo que sigue se tomara´ siempre la constante global H0.
7.3. Influencia de la energ´ıa oscura en el flujo de
Hubble muy cercano
Comencemos estudiando el ﬂujo de Hubble en las inmediaciones del LG. En concreto,
consideraremos en esta seccio´n un Volumen Local de entre 0.7 y 3 Mpc del LG. Asimismo,
utilizaremos el Criterio I para seleccionar los candidatos LG. Para una informacio´n ma´s
detallada se puede consultar Hoﬀman et al. (2008) en §7.4.
En varios art´ıculos se ha defendido que la energ´ıa oscura se maniﬁesta en la dina´mica
del Volumen Local (Baryshev et al. 2001; Chernin et al. 2004; Teerikorpi et al. 2005;
Chernin et al. 2006; Chernin et al. 2007b; y Chernin et al. 2007a). Para justiﬁcar esta
aﬁrmacio´n, Chernin et al. (2007c) plantea un modelo en el que se considerar´ıa al LG como
un sistema aislado donde el campo local gravitatorio alrededor del LG es una contribucio´n
de dos componentes: el LG como part´ıcula puntual y la energ´ıa oscura.As´ı, tendr´ıamos:
gPP (r) = −
GMLG
r2
+ ΩΛH
2
0r (7.5)
La velocidad de escape asociada a un campo gravitacional de esta forma ser´ıa:
v2esc
2
= GMLG
(
1
r
−
1
RV
)
+
ΩΛH
2
0
2
(
r2 − R2V
)
, (7.6)
donde RV es la distancia a la cual gPP se anula. Para un modelo OCDM, en las ecuaciones
anteriores habr´ıa que considerar RV =∞ y ΩΛ = 0, dando lugar a la solucio´n cla´sica,
Segu´n este modelo, no deber´ıan existir galaxias con una velocidad inferior a la de
escape (ignorando las que forman parte del LG, ma´s cercanas de 0.7 Mpc). Lo cual, segu´n
Chernin et al. (2007b), dar´ıa validez a su modelo, en el que se considera al Grupo Local
como sistema aislado.
Si construimos los diagramas de Hubble para nuestros LG de la simulacio´n ΛCDM,
se ratiﬁca dicha prediccio´n. As´ı, en la Figura 7.4.1, se puede observar que muy pocos
halos caen por debajo de la l´ınea que representa la velocidad de escape para el modelo
con energ´ıa oscura. Pero si realizamos el mismo ana´lisis en la simulacio´n OCDM, dicho
comportamiento se repite, como se muestra en la Figura 7.4.2 para los mismos LG. La
mismas similitudes observamos si nos ﬁjamos en la Figura 7.4.3, donde se combinan el
diagrama de Hubble de todos los candidatos.
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En estas tres ﬁguras y en la Tabla 7.4.1, donde tambie´n se muestran datos observa-
cionales provenientes de Karachentsev et al. (2007), tambie´n vemos que el valor de σH
es similar en las simulaciones ΛCDM y OCDM. El histograma de la Figura 7.4.4, que
representa el nu´mero de candidatos con una σH inferior a una dada, apunta de nuevo
en la misma direccio´n. Un estudio ma´s profundo del comportamiento de σH en distintas
simulaciones sera´ tratado ma´s adelante.
Por tanto, es claro que el ﬂujo de Hubble local entorno a los LG en las simulaciones
basadas en los modelos ΛCDM y OCDM es indistinguible. Los LG provenientes de es-
tas simulaciones diferentes, adema´s, siguen las predicciones del modelo de Chernin et al.
(2007c) de forma similar. Todo ello nos lleva a aﬁrmar que, en nuestras simulaciones, en
Volu´menes Locales de este taman˜o, la energ´ıa oscura no es relevante en el ﬂujo de Hubble..
Vista la discrepancia entre estos resultados y las predicciones del modelo de Chernin
et al. (2007c), conviene comprobar la validez de este u´ltimo. Para ello, compararemos el
campo gravitacional que obtenemos directamente de las simulaciones con el predicho por
el modelo.
De las simulaciones, obtenemos unas aceleraciones del tipo:
fp =
1
a
d
dt
(a · vp) = v˙p +H · vp, (7.7)
donde vp = r˙ − Hr es la velocidad peculiar y a es el factor de expansio´n de escala. Por
tanto:
r¨ = fp + r
a¨
a
= fp +
(
−
1
2
ΩM + ΩΛ
)
H2r (7.8)
Por lo que fp corresponde a la aceleracio´n peculiar. Por ello, si queremos comparar estas
aceleraciones con las provenientes del modelo de Chernin et al. (2007c), que se correspo-
den a aceleraciones expresadas en coordenadas f´ısicas, hemos de utilizarlas, siguiendo las
ecuaciones (7.5) y (7.8) y tomando gPP (r) ≡ r¨, de la forma:
fp,PP = −
GMLG
r2
+
ΩM
2
H2r (7.9)
En las Figuras 7.4.5 y 7.4.6 se comparan las aceleraciones peculiares provenientes de
las simulaciones fp y con las del modelo fp,PP que sufren los halos que se encuentran entre
0.7 y 3 Mpc de sus correspondientes LG (los mismos cuatro candidatos que en las Figuras
7.4.1 y 7.4.2). La Figura 7.4.7 muestra lo mismo pero para todos los candidatos juntos.
Es inmediato ver que la correlacio´n entre ambos tipos de aceleraciones es muy pobre.
Por tanto, el modelo planteado por Chernin et al. (2007c) no reproduce el campo
gravitacional real, ya que no es posible considerar al Grupo Local como un sistema aislado.
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7.4. The local Hubble flow: is it a manifestation of
dark energy?
A continuacio´n, se adjunta el art´ıculo Hoﬀman et al. (2008), donde se describe ma´s
detalladamente el estudio expuesto en la seccio´n anterior.
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ABSTRACT
To study the local Hubble flow, we have run constrained dark matter (DM) simulations of
the Local Group (LG) in the concordance  cold dark matter (CDM) and open cold dark
matter (OCDM) cosmologies, with identical cosmological parameters apart from the  term.
The simulations were performed within a computational box of 64 h−1 Mpc centred on the
LG. The initial conditions were constrained by the observed peculiar velocities of galaxies
and positions of X-ray nearby clusters of galaxies. The simulations faithfully reproduce the
nearby large-scale structure, and in particular the Local Supercluster and the Virgo cluster. LG-
like objects have been selected from the DM haloes so as to closely resemble the dynamical
properties of the LG. Both the CDM and OCDM simulations show very similar local Hubble
flow around the LG-like objects. It follows that, contrary to recent statements, the dark energy
(DE) does not manifest itself in the local dynamics.
Key words: methods: N-body simulations – Local Group – dark matter.
1 I N T RO D U C T I O N
It has been recently stated that the cosmological constant () or
its generalization dark energy (DE) manifests itself in the dynam-
ics of the local Universe (Baryshev, Chernin & Teerikorpi 2001;
Chernin et al. 2004; Teerikorpi, Chernin & Baryshev 2005; Chernin,
Teerikorpi & Baryshev 2006; Chernin et al. 2007b,c). In these pa-
pers, the coldness of the local Hubble flow around the Local Group
(LG) has been attributed to the existence of DE. This has been
supported by Maccio`, Governato & Horellou (2005) who analysed
a set of N-body simulations and concluded that indeed . . .[their]
results provide new, independent evidence for the presence of DE
on scales of a few megaparsecs. These results, if correct, would
have provided an independent corroboration to the DE component
whose existence is otherwise inferred from observations of distant
objects and the early Universe. These authors used the term ‘local’
as describing the neighbourhood of the LG out to a distance of a
few Mpc.
Much of the dynamical implications of the cosmological con-
stant for the large-scale structure were worked out by Lahav et al.
(1991). The LG constitutes a quasi-linear object and therefore its
dynamics cannot be modelled by the linear theory or the spheri-
cal top-hat model. Consequently, we have recently studied the lo-
cal universe by means of constrained simulations (CSs; Kravtsov,
Klypin & Hoffman 2002; Klypin et al. 2003; Hoffman et al. 2007;
⋆E-mail: l.martinez@uam.es
Martinez-Vaquero, Yepes & Hoffman 2007). The unique feature of
the CSs is that their initial conditions are generated as constrained
realizations of Gaussian random fields (Hoffman & Ribak 1991).
The initial conditions are constrained by observational data and
hence they are designed to reproduce the main gross features of
the local large-scale structure. As such, they provide the optimal
tool for studying the dynamics of the LG, being a given individ-
ual but not an atypical object. In particular, the recent constrained
flat -dominated (CDM) and open cold dark matter (OCDM)
N-body simulations of Martinez-Vaquero et al. (2007) were de-
signed to study the local dynamics in CDM cosmologies with and
without a DE component. These simulations are to be used here as
a laboratory for testing the hypothesis that the cold local Hubble
flow is a signature of DE. We are less interested here in the ac-
tual coldness of the flow and more in the possibility that the DE
affects the local flow. A thorough analysis of the issue of the cold-
ness of the local flow is to be given elsewhere (Martinez-Vaquero
et al., in preparation). In what follows, ‘local’ is defined as the re-
gion contained in a sphere of radius R = 3 Mpc centred on the
LG.
The structure of the paper is as follows. A very brief review
of the simulations of Martinez-Vaquero et al. (2007) is presented
in Section 2. The selection criteria for LG candidates are sum-
marized in Section 3. The flow fields around the simulated LG
candidates in the CDM and OCDM simulations are presented
in Section 4. In Section 5, we compare the gravitational field
around the LG candidates. A general discussion concludes the paper
(Section 6).
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2 C O N S T R A I N E D S I M U L AT I O N S O F T H E
L O C A L U N I V E R S E
Our CSs have already been used in Martinez-Vaquero et al. (2007),
and they are briefly summarized here. These are dark matter (DM)
only simulations employing a periodic cubic computational box of
64 h−1 Mpc on a side using 2563 particles. Both models use the di-
mensionless Hubble constant of h= 0.7 (where h=H0/100 km s−1
Mpc−1), the power spectrum normalization σ 8 = 0.9 and the cosmo-
logical matter density of m = 0.3. The CDM model corresponds
to a flat universe with  = 1 − m while for the OCDM model
 = 0. These cosmological parameters correspond to the so-called
Concordance Model. We used the parallel TREEPM N-body code GAD-
GET2 (Springel 2005) to run these simulations. For the PM part of
the algorithm, we used a uniform grid of 5123 mesh points to esti-
mate the long-range gravitational force by means of FFT techniques.
The gravitational smoothing used to compute the short-scale grav-
itational forces corresponds to an equivalent Plummer smoothing
parameter of ǫ = 15 h−1 kpc comoving.
The number of particles used in these simulations (2563) pro-
vides a very mild mass resolution (1.3 × 109 h−1 M⊙ per parti-
cle) which corresponds to a minimal mass of the DM haloes of
≈2.5 × 1010 h−1 M⊙, for objects resolved with more than 20 DM
particles. At such a resolution, the inner structure of the main haloes
of the LG-like objects cannot be resolved, nor can the observed mass
distribution of the LG nearby dwarfs be reconstructed. Yet, the dy-
namics on the scale of a very few Mpc are very well resolved.
We set up initial conditions for these simulations in such a way
that we can zoom into any particular object with much more res-
olution. Thus, we generate the random realizations of the density
fluctuation field for a much larger number of particles (up to 40963).
Then, we substitute the Fourier modes corresponding to the small
wavenumber by those coming from the constrained 2563 density
field and make the displacement fields according to the Zeldovich
approximation. Thus, we can now resimulate any particular zone
of the simulated volume with particles of variable masses, down to
4096 times smaller than the particle mass of the simulations used in
this work. A comparison of the results of CDM 2563 simulation
with that from the LG-like systems resimulated at 40963 resolution
does not yield any significant differences in their Hubble diagrams
(to be published).
The algorithm of constrained realizations of Gaussian random
fields (Hoffman & Ribak 1991) has been used to set up the initial
conditions. The data used to constrain the initial conditions of the
simulations are made of two kinds. The first data set is made of ra-
dial velocities of galaxies drawn from the MARK III (Willick et al.
1997), surface brightness fluctuations (SBF; Tonry et al. 2001) and
the Karachentsev (2005) catalogues. Peculiar velocities are less af-
fected by non-linear effects and are used as constraints as if they
were linear quantities (Zaroubi, Hoffman & Dekel 1999). This fol-
lows the CSs performed by Kravtsov et al. (2002) and Klypin et al.
(2003). The other constraints are obtained from the catalogue of
nearby X-ray selected clusters of galaxies (Reiprich & Bo¨hringer
2002). Given the virial parameters of a cluster and assuming the
spherical top-hat model, one can derive the linear overdensity of the
cluster. The large-scale structure, i.e. scales somewhat larger than
5 h−1 Mpc, of the resulting density and velocity fields is strongly
constrained by the imposed data. In particular, all the resulting CSs
are dominated by a Local Supercluster (LSC) – like object with a
Virgo size DM halo at its centre. The LG is not directly imposed on
the initial conditions, but having reconstructed the actual large-scale
structure of the local universe a LG-like structure is very likely to
emerge in the right place with dynamical properties similar to the
actual ones. The two simulations used here are based on the same
random realization of the initial conditions.
3 S E L E C T I O N O F L G - L I K E C A N D I DAT E S
The selection of LG candidates is described in detail in Martinez-
Vaquero et al. (2007). The selection of the objects is based on the
Maccio` et al. (2005) criteria, which consist of the following.
(i) The group contains two MW- and M31-like DM haloes with
maximum circular velocity in the range of 125  Vc  270 km s−1.
(ii) The two major DM haloes are separated by no more than
1 h−1 Mpc.
(iii) The relative radial velocity of the two main haloes is negative.
(iv) There are no objects with maximum circular velocity higher
than MW and M31 candidates within a distance of 3 h−1 Mpc.
(v) The group resides within a distance of 5 to 12 h−1 Mpc from
a Virgo-like halo of 500  Vc  1500 km s−1.
DM haloes are found using both the Bound Density Maxima algo-
rithm (Klypin et al. 1999) and the AMIGA Halo Finder (Gill, Knebe
& Gibson 2004). In the CDM simulation, 26 LG-like objects have
been found and 43 in the OCDM one. Given the fact that both sim-
ulations are based on the same realization of the random Gaussian
field, we have identified nine LG-like objects that appear in both
simulations at about the same position and are dynamically very
similar. We refer to these as the ‘same’ objects appearing in both
simulations. These ‘same’ objects do not form any class by them-
selves and are statistically indistinguishable from the other LG-like
objects. These objects are used here to exemplify the effect of the 
term on the dynamics of the LG, as they are the same object evolving
in two identical cosmologies and environments that differ only by
their  term.
The fact that there is no one-to-one coincidence of the LG-like
objects of the two simulations should not be surprising. There are
two reasons for that. First, the two cosmologies are not identical
and they differ in the linear gravitational growth function. Second,
the LG is a system in the quasi-linear regime and is far from being
in dynamical equilibrium. Had we observed it at a slightly different
time, it might not be qualified as a LG-like object according to the
selection criteria assumed here. This is certainly the case for our
simulated objects. Just a small mismatch in the dynamical phase of
the objects between the two simulations can rule out an object in
one or the other simulation from being a LG-like system.
In the present paper, we are interested in comparing the local
Hubble flow around LG-like objects. Providing that the selected
systems fulfil all requirements, their exact location is not impor-
tant for the purpose of the analysis. Therefore, we have used all
the objects found within the computational box, regardless of their
position with respect to the LSC. Some simulated LG-like objects
reside close to the actual position of the LG but they seem to be
dynamically indistinguishable from the others.
4 T H E L O C A L H U B B L E F L OW
The local Hubble flow around LG-like objects is probed by means
of Hubble diagrams showing the radial velocities relative to the ob-
jects centre of mass within a distance of 3 Mpc. In Figs 1 and 2,
we present the Hubble diagrams of four randomly chosen candi-
dates out of the nine LG-like objects which appear in both simula-
tions (Fig. 1: CDM, Fig. 2: OCDM). The figures present all the
DM haloes around the chosen LG-like objects out to a distance of
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Figure 1. The Hubble diagrams around four LG-like objects in the CDM simulation. The scatter plots represent the radial peculiar velocity of the DM haloes
versus the distance from the MW- and M31-like DM haloes. The solid curve corresponds to the escape velocity profile of the CDM model, calculated under
the assumption of the point particle approximation. For reference, the escape velocity of the corresponding OCDM model is given as well (dashed line), namely
it is calculated as if the  term is missing. The value of σH, taken over the range 0.75  r  3 Mpc and RV of each object, is given.
3 Mpc. A careful comparison of the plots reveals that the Hubble
diagrams of a givenCDM and OCDM-simulated LG are very sim-
ilar. In particular, the rms value of the scatter around a pure Hubble
flow (σH, assuming the true value of the Hubble constant of the sim-
ulation) does not vary statistically between the CDM and OCDM
cases. For the four objects shown in Figs 1 and 2, we find σH =
35, 38, 42 and 53 km s−1 for the CDM objects and 41, 42, 55 and
59 km s−1 in the OCDM case. The values of σH for the other five
common candidates are 31, 51, 11, 41 and 79 km s−1 for the objects
in the CDM simulation and 61, 38, 18, 63 and 48 km s−1 in the
OCDM one.
Much of the theoretical expectations for the possible manifesta-
tion of the DE in the local flow is based on the model proposed by
Chernin et al. (2007c, and references therein). The model essentially
assumes that the local gravity field around the LG can be decom-
posed into the contribution of the LG, modelled as a point particle,
and the contribution of the DE:
gPP(r ) = −G MLG
r 2
+H 20r . (1)
The zero-gravity surface is defined by gPP(RV )= 0. The radius of the
zero-gravity surface, RV , plays a critical role in that simple model. A
central prediction of the model is that the local Hubble flow should
not contain galaxies with radial velocities smaller than the escape
velocity (see the Appendix), calculated under the assumption that
the gravitational field is given by the point particle approximation
(Chernin et al. 2007b). This prediction excludes galaxies residing
within the LG itself, namely within 0.7 Mpc. To test the prediction,
the radial escape velocity profiles (equation 6) have been plotted
in both Figs 1 and 2 as solid (CDM model) and dashed (OCDM
model) lines. From here onwards, the term ‘escape velocity’ refers
to the one calculated under the assumption of the point particle
approximation.
An inspection of the CDM Hubble diagram (Fig. 1) shows that
indeed the prediction of Chernin et al. (2007b) is confirmed: only
two LG-like groups have, within the range (0.7–3) Mpc, a very few
haloes each with a peculiar velocity smaller than the CDM escape
velocity. However, this behaviour is reproduced by the OCDM LG-
like objects equally well (Fig. 2).
To increase the statistical significance of the Hubble diagram
analysis, we have considered all the LG-like objects in the CDM
and OCDM simulations. This is performed by plotting the radial
velocities of all haloes near the LG-like groups against their dis-
tance r. Again, the Hubble diagram of all LG-like objects in both
cosmologies looks very similar. In fact, the fraction of haloes below
the escape velocity is somewhat smaller in the OCDM objects than
in the CDM ones. We conclude that the CDM escape velocity
prediction is reproduced by the OCDM simulation.
The paper focuses mainly on the possible role of the DE in the dy-
namics of the LG. A thorough analysis of the coldness of the local
flow will be given elsewhere (Martinez-Vaquero et al, in prepa-
ration). Here, a very brief summary of the subject is given. The
very local Hubble flow has been recently studied by Karachentsev
et al. (2007) and their currently updated catalogue of local peculiar
velocities has been analysed here (I. Karachentsev, private commu-
nication). Table 1 presents the value of σH taken over all the DM
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Figure 2. The Hubble diagrams around four LG-like objects in the OCDM simulation. The four LG-like objects shown here are the OCDM counterparts of
the CDM ones shown in Fig. 1. The structure and notations of the plots are the same as in Fig. 1.
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Figure 3. Combined Hubble diagram of 26 LG candidates in the CDM (left-hand panel) and 43 candidates in the OCDM (right-hand panel) models. The
radial distance r is scaled by the value of RV of each object. The values of σH within 2 and 3 Mpc are given in Table 1. The escape velocity curves are plotted
in the same manner as in Figs 1 and 2. 〈RV 〉 is the mean RV of all the LG-like objects for each simulation.
haloes (simulations) or galaxies (data) in the range of [0.75–2] and
[0.75–3] Mpc of the Karachentsev’s data and of the CDM and the
OCDM LG-like objects. The cumulative distribution of σH (calcu-
lated over the range [0.75–3] Mpc) is presented in Fig. 4. The plot
shows that more than half the LG-like objects in both models have
a σH  60 km s−1. So, many objects have a flow as cold, or colder,
as the actual LG. Yet, as was pointed by Maccio` et al. (2005), the
real problem of the coldness lies with the relation between σH and
the mean density around the objects.
It follows that the local Hubble flow around CDM and OCDM
LG-like objects is essentially indistinguishable. This stands in
clear contradiction with previous claims of Baryshev et al. (2001),
Chernin et al. (2007c) and Chernin et al. (2007a). Also, both the
CDM and OCDM LG-like groups obey equally well the escape
velocity prediction of the flat - cosmology, as if they are not af-
fected by the  term.
5 T H E L O C A L G R AV I TAT I O NA L F I E L D
To understand the possible reason for the discrepancies between the
present results and the model predictions, we have studied the nature
of the local gravitational field. The prime motivation here is to check
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Table 1. The value of σH (in units of km s−1) of
the LG, compiled from the Karachentsev data, and
of the CDM and OCDM LG-like objects combined
together, in the manner of Fig. 3. Two distance cuts
are used for calculating σH.
r (Mpc) Obs. CDM OCDM
[0.75 – 2] 65 63 62
[0.75 –3 ] 68 72 75
Figure 4. The fractional cumulative σH function of LG-like objects, namely
the fraction of objects with σH lower than a certain value. Full line corre-
sponds to the 26CDM objects and the dashed one to the 43 OCDM objects.
The dispersion around a pure Hubble flow, σH, is calculated over the range
0.75  r  3 Mpc.
the validity of the Chernin et al. (2007c) model of the gravitational
field equation (1), which corresponds to the full gravitational field
expressed in physical, and not comoving, coordinates. The relation
between the peculiar gravity (output of GADGET) and the physical
one was derived by Martinez-Vaquero et al. (2007), but it is repeated
here for the sake of completeness.
The physical r and comoving x coordinates are related by: r =
ax. The gravitational field equals the physical acceleration of an
object r¨ = g. The GADGET code provides an acceleration-like term
defined as
f p =
1
a
d
dt
(a · vp) = v˙p + H · vp, (2)
where vp = r˙ − Hr is the peculiar velocity, H is Hubble’s constant
and a is the expansion scale factor. It follows that
r¨ = f p + r
a¨
a
= f p +
(
−
1
2
M +
)
H 2r . (3)
Namely, the linear term corresponds to the unperturbed Friedman
solution and f p to the fluctuating component.1
The gravitational field is taken with respect to the LG reference
frame. So that, one finally obtains
g =
( f p − f LGp )r
r
+
(
−
1
2
M +
)
H 2r , (4)
1 Note the typo in equation (A3) of Martinez-Vaquero et al. (2007) where
was omitted. However, this did not affect the result, as only the fluctuating
term of g was considered there.
where r is the distance from the centre of mass of the LG. This is the
field acting on each DM particle. The total acceleration of haloes
was computed by averaging this quantity over all particles belong-
ing to each halo. The acceleration is scaled by H20 × 1 Mpc. In such
scaling, the unperturbed gravitational acceleration of a shell of ra-
dius 1 Mpc equals to− q0, where q0 is the cosmological deceleration
parameter.
In Figs 5 and 6, we compare the radial component of the exact
(i.e. in the sense of the simulations) gravitational field with the
Chernin et al. (2007c) model (gPP), as traced by the DM haloes
around the LG-like objects. Only the fluctuating component of the
gravitational field is shown in the figures, namely for the numerically
exact field it is the radial component of f p and for the point particle
approximation it is f p,PP = −GMLG/r2 + MH2r/2. We show all
DM haloes in the distance range of 0.7  r  3.0 Mpc from the
same LG-like objects that were presented in Figs 1 and 2. Since
DM haloes closer than r = 0.7 Mpc are affected by the two-body
dynamics of the LG, they are excluded here. Fig. 7 shows the scatter
plot of the gravitation field of all the LG-like objects of the CDM
and OCDM simulations. The plots show that the numerically exact
value of the radial component of f p and the point particle prediction
(f p,PP) are very poorly correlated. A linear regression analysis finds
a correlation coefficient of 0.40 (0.23) and a slope of 0.35 (0.16) for
the CDM (OCDM) model. It is clear that the point particle model
fails to reproduce the actual gravity field, and therefore it cannot
account for the dynamics of the LG.
6 D I S C U S S I O N
The most striking result of this paper is that the local Hubble flow
around LG-like objects in the OCDM model is almost indistinguish-
able from the CDM flow. To the extent that the models do differ,
it is the OCDM model that has somewhat colder Hubble flow than
the CDM one. It follows that the local flow is not affected by the
DE and does not manifest the present epoch dominance of the DE.
One should not be surprised by the departure of the simulated lo-
cal Hubble flow from the prediction of the simple model proposed
by Chernin et al. (2007c). First, the actual gravitational field devi-
ates considerably from the predicted one. Second, the gravitational
dynamics are not local and the tidal field plays an important role in
the quasi-linear regime (Hoffman 1986, 1989; Zaroubi & Hoffman
1993; van de Weygaert & Babul 1994; Del Popolo, Ercan & Xia
2001). It follows that the dynamics not only depend on the local
field, but are also affected by the shear, namely the tidal field. The
shear breaks the simple linear relation of the density and velocity
fields of the linear regime and therefore the local density field cannot
account for the local Hubble flow.
The comparison of theCDM and OCDM simulations shows that
they yield very similar LG-like objects with virtually identical local
Hubble flows. It follows that the dynamical properties of LG-like
objects and their environments, in the linear and quasi-linear regime,
depend mostly on the cold matter content of the universe, namely
m, and only weakly on the DE. This is another manifestation of the
fact that the properties of the cosmic web, expressed in comoving
coordinates, depend mostly on m and hardly on the DE (Hoffman
et al. 2007).
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Figure 5. The CDM gravitational field: a scatter plot of the exact gravitational field g equation (4) versus the approximated one gPP equation (1) experienced
by DM haloes around LG-like objects. The four objects and panels correspond to the ones in Fig. 1. Only DM haloes in the range of 0.75  r  3.0 Mpc are
plotted here. The gravitational field is scaled by H20 × 1 Mpc.
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Figure 6. Same as Fig. 5 but for the OCDM simulation. The LG-like objects and panels correspond to the ones in Fig. 2.
90 CAPI´TULO 7. ENERGI´A OSCURA Y FLUJO DE HUBBLE LOCAL
Figure 7. Scatter plot of the fluctuating component of the gravitational field predicted by the point particle model (f p,PP) against the exact value calculated by
the simulations. The left-hand panel shows the distribution of the DM haloes in the vicinity (0.75  r  3.0 Mpc) of the 26 LG-like CDM objects and the
right-hand panel exhibits the 43 OCDM objects. The gravitational field is scaled by H20 × 1 Mpc.
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A P P E N D I X A
Assuming the local gravitational field around the LG is indeed given
by the point particle approximation equation (1), the effective New-
tonian potential is given by
φ(r ) = −G MLG
r
−
H 20r 2
2
. (A1)
The effective Newtonian energy (per unit mass) is simply given as
ǫ = v2/2+ φ(r). In the presence of the term, the potential reaches
a maximum at RV at which the potential peaks at ǫV ≡ φ(RV ). It
follows that a particle is unbound to the LG if its energy is larger
than ǫV . The escape velocity is therefore given by
v2esc
2
= G MLG
(
1
r
−
1
RV
)
+
H 20
2
(
r 2 − R2V
)
. (A2)
In the case of a vanishing cosmological constant, the classical ex-
pression of equations (A1) and (A2) is recovered upon substituting
RV = ∞ and  = 0. It should be re-emphasized here that the
present derivation is done under the assumption of the point parti-
cle approximation. The analysis of the simulation proves that the
assumption is inapplicable to the LG systems.
This paper has been typeset from a TEX/LATEX file prepared by the author.
7.5. NATURALEZA DEL FLUJO DE HUBBLE LOCAL 91
7.5. Naturaleza del flujo de Hubble local
En Maccio` et al. (2005) se deﬁende que la frialdad del ﬂujo de Hubble local es, de
nuevo, una manifestacio´n de la energ´ıa oscura a escala local. Para comprobar la validez
de esta aﬁrmacio´n, hemos estudiado el ﬂujo de Hubble en el entorno local de candidatos
a LG. Entenderemos como local, en este caso, al espacio comprendido entre 1 y 7 Mpc, de
forma similar a Maccio` et al. (2005). Todos los ana´lisis que se comentara´n en esta seccio´n
se encuentran detallados en Martinez-Vaquero et al. (2009) en §7.7.
Para lograr una buena estad´ıstica, emplearemos todos los LG que sigan el Criterio
II, tanto de Pares como de Individuales, en las simulaciones ΛCDM, ΛCDMu, ΛCDMhr,
ΛCDM160, OCDM, OCDMu y SCDM. Esto es, se utilizara´n simulaciones restringidas y
aleatorias, con distintas resoluciones, y que parten de distintos modelos comolo´gicos.
En la Figura 7.7.2 se han representado los diagramas de Hubble combinando 10 de los
Volu´menes Locales aleatoriamente elegidos, as´ı como la mediana de la dispersio´n de veloci-
dades en torno al ﬂujo de Hubble considerando todos los LG en cada simulacio´n. Tambie´n
se muestran los valores observacionales provenientes de Tikhonov & Klypin (2009). Te´nga-
se en cuenta que el estimador RMS de σH sera´ el empleado en esta seccio´n. Observamos
que parece no existir una gran diferencia entre utilizar el criterio de Pares o el de Indivi-
duales. Adema´s, los ﬂujos de Hubble de las simulaciones con modelos ΛCDM y OCDM
son semejantes.
Para comprobar si realmente no existe diferencia signiﬁcativa en el ﬂujo de Hubble
local en las distintas simulaciones, podemos observar las medianas de la σH de todos
los LG en dichas simulaciones. En la Tabla 7.7.3 se recopilan estas medianas junto a la
dispersio´n en torno a ellas. No´tese que se utiliza la mediana como estimador en lugar de
la media para reducir la inﬂuencia de candidatos con σH extremas.
Observamos claramente que todos los valores de σH son compatibles teniendo en cuen-
ta sus intervalos de incertidumbre. Adema´s, estas σH son similares al valor observacional
de Tikhonov & Klypin (2009) (90.4 km s−1), que tomaremos de ahora en adelante como
representativo. Tambie´n se aprecia que, siguiendo el criterio de Individuales, los valores
de σH son ma´s bajos.
Se ha construido la distribucio´n acumulada de la fraccio´n de objetos que en cada si-
mulacio´n tienen una σH inferior a una dada: η(σH) = N(< σH)/NT . En la Figura 7.7.3 se
muestran estas distribuciones junto con el valor observacional representativo. Se observa
en todos los casos que la probabilidad de encontrar un Grupo Local con una σH similar
o inferior a la observacional no es despreciable. Adema´s, de nuevo vemos las similitudes
entre las distintas simulaciones tanto siguiendo el criterio de Pares como Individuales.
Volvemos a observar que los LG Individuales son ligeramente ma´s fr´ıos que los Pares.
Por completitud se ha calculado tambie´n el ﬂujo de Hubble local para las simulaciones
ΛCDM5 de los candidatos que siguen el criterio de Pares. Tomando todos los LG juntos,
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Figura 7.1: Distribucio´n acumulada de la fraccio´n de candidatos a LG que presentan una σH menor
a una dada, y que siguen el criterio de Pares en las simulaciones ΛCDM, ΛCDMhr, ΛCDM160 y en
las ΛCDM5 tomadas juntas. Para estas u´ltimas tambie´n es mostrado el caso en el que la restriccio´n de
distancia entre los miembros del LG ha de estar entre 0.5 y 1.5 Mpc. La recta vertical muestra el valor
observacional σH = 90.4 km s
−1, y los nu´meros se corresponden a la fraccio´n de candidatos con una σH
por debajo de la observacional.
se ha obtenido una mediana de σH = (111 ± 56) km s
−1. En la Figura 7.1 se muestra
las distribuciones acumuladas para estas simulaciones, junto con las ΛCDM y ΛCDMhr.
Tanto la mediana como las distribuciones de las ΛCDM5 no diﬁeren en exceso del resto.
Las diferencias provienen de que la muestra de candidatos en ΛCDM y ΛCDMhr no es
muy amplia (son realizaciones u´nicas con pocos candidatos cada una); as´ı, los resultados
provenientes de las ΛCDM5 son ma´s parecidas a la ΛCDM160, que contiene bastantes
candidatos a LG, debido a su mayor volumen. De aqu´ı se concluye que la normalizacio´n
σ8 no es un condicionante importante del ﬂujo de Hubble local.
Se ha realizado este mismo ana´lisis para dichas ΛCDM5 variando la condicio´n de
separacio´n entre miembros. Podemos ver que si se obliga a que este´n a una distancia entre
0.5 y 1.5 Mpc, las distribuciones son pra´cticamente iguales, al igual que la mediana, cuyo
valor es ide´ntico que en el caso de tomar separaciones inferiores a 1 Mpc. Se analizara´ con
mayor detalle los efectos de las restricciones en la seleccio´n de candidatos a LG en §7.5.3.
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Figura 7.2: Relacio´n entre las constante de Hubble local y universal en funcio´n de la sobredensidad
para los candidatos elegidos segu´n los criterios de Pares (c´ırculos) e Individuales (aspas) en las diferentes
simulaciones, tomando 7 Mpc como radio del volumen a partir del que se han hallado las densidades. La
recta representar´ıa la igualdad entre ambas constantes de Hubble.
7.5.1. Relacio´n entre la densidad y el flujo de Hubble local
Una de las caracter´ısticas ma´s importantes que hace diferentes unos candidatos a LG
de otros es la densidad del entorno donde se encuentran. Por ello, es importante estudiar
las densidades de los diferentes Volu´menes Locales y su inﬂuencia en el ﬂujo de Hubble.
Una de las estimaciones ma´s precisa de la sobredensidad local es δρ/ρ = 0.60 ± 0.15,
utilizando cata´logos de galaxias IRAS (Maccio` et al. 2005). Si nos basamos en el estudio
de galaxias en el o´ptico de Hudson (1993), estar´ıa en torno a 0.2. En ambos casos en el
interior del mismo volumen.
En nuestras simulaciones, podemos deﬁnir la densidad encerrada en un volumen de
radio R como:
ρ(< R) =
M(< R)
V (< R)
=
∑
Mα
4π
3
R3
(7.10)
donde el sumatorio se extiende a las masas de todos los objetos que este´n en el volumen
tomado. Como objetos para medir estas densidades, tomaremos o bien todas las part´ıcu-
las de materia oscura encerradas en el volumen o bien los halos que hay en e´l; se hara´ de
forma separada para poder comparar los resultados y ver si existe algu´n sesgo entre la
distribucio´n de materia y los halos.
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Figura 7.3: Relacio´n entre las sobredensidades medidas utilizando todas las part´ıculas de materia
oscura en esferas de 12 y 7 Mpc de radio en torno a los Grupos Locales, empleando el criterio de Pares
(c´ırculos) e Individuales (aspas). La recta representa el ajuste lineal a los puntos.
En primer lugar, analicemos si la densidad en los Volu´menes Locales simulados inﬂuye
en la constante de Hubble local, es decir, aquella a partir de los objetos del Volumen
Local. En la Figura 7.2, podemos ver co´mo var´ıa la constante de Hubble local, norma-
lizada a la universal, en funcio´n de la sobredensidad. Se puede observar co´mo no existe
dependencia de la constante de Hubble local con la densidad. Adema´s, ambas constantes,
local y universal, son semejantes (so´lo la simulacio´n SCDM presenta alta dispersio´n).
En la Figura 7.7.4, se muestra la relacio´n entre σH y la densidad encerrada en los
Volu´menes Locales de 7 Mpc de radio. Se puede ver que existe correlacio´n entre ambas.
Claramente se concluye que cuanto ma´s densa es la zona donde se ubica el LV, mayor es
la dispersio´n de velocidades en torno al ﬂujo de Hubble. Tambie´n observamos que existen
candidatos con una σH semejante a la que proviene de los datos observacionales para
sobredensidades ρDM/〈ρDM〉 . 2.
Tambie´n es posible preguntarse en que´ medida el entorno del LG ma´s alla´ del Volumen
Local de 7 Mpc inﬂuye en la σH . En la Figura 7.3, donde se comparan las sobredensidades
calculadas en esferas de 7 y 12 Mpc de radio, se puede apreciar que, aunque la densidad
en el Volumen Local aumente, la densidad tomando volu´menes mayores no lo hace de
forma tan acusada. Esto es esperable, ya que ir´ıa tendiendo a la densidad background.
Observando la Figura 7.4, donde se muestra σH frente al cociente entre las densidades
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Figura 7.4: Dispersio´n de velocidades en torno al Flujo de Hubble local frente al cociente entre densi-
dades medidas empleando las part´ıculas de materia oscura en esferas de 12 y 7 Mpc en torno a los Grupos
Locales, empleando el criterio de Pares (c´ırculos) e Individuales (aspas). La recta horizontal muestra el
valor de la σH observacional.
Figura 7.5: Misma representacio´n que en Figura 7.7.4, pero empleando esferas de 12 Mpc para el
ca´lculo de las densidades.
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Figura 7.6: Relacio´n entre las densidades calculadas con los halos y con las part´ıculas de materia oscura
en los Volu´menes Locales de 7 Mpc de radio en torno a los candidatos a LG en las distintas simulaciones,
siguiendo el criterio de Pares (c´ırculos) e Individuales (aspas). La recta representa el ajuste lineal a los
puntos representados.
computadas en esferas con radio 12 y 7 Mpc, vemos que la σH no parece verse inﬂuen-
ciada por la diferencia de densidad entre el Volumen Local y un entorno ma´s externo. En
la Figura 7.5 se representa la σH del Volumen Local en funcio´n de la densidad hallada
en esferas de 12 Mpc de radio en torno al LG. Observamos que la dependencia ahora es
bastante menor que en la Figura 7.7.4, donde se computaron las densidades en los LVs.
De esta dos u´ltimas ﬁguras, podemos concluir que la σH calculada en el Volumen Local
casi no se ve inﬂuida por la densidad de materia ma´s alla´ de dicho Volumen Local.
Veamos ahora si existe algu´n sesgo entre la distribucio´n de materia y los halos. En
la Figura 7.6, donde se representa la relacio´n entre las sobredensidades halladas de las
dos formas, observamos que existe una fuerte correlacio´n entre dichas densidades. En
todos los casos (excepto en la simulacio´n SCDM), la pendiente obtenida del ajuste lineal
es superior a la unidad, lo que implica que los halos esta´n ma´s correlacionados en las
zonas ma´s densas, mientras que en las subdensas, son las part´ıculas. Como vemos en la
Figura 7.7, la semejanza es incluso mayor cuando calculamos la densidad en una esfera
ma´s grande, lo cual puede ser debido a que la dispersio´n que se produce al tomar regiones
pequen˜as es mayor, ya que existir´ıan pocos objetos con los que realizar la estad´ıstica.
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Figura 7.7: Misma representacio´n que en la Figura 7.6, pero tomando una esfera de 12 Mpc de radio
en torno a los candidatos a LG para las simulaciones ΛCDM, ΛCDMu, OCDM y OCDMu.
7.5.2. Efectos de la resolucio´n
La mayor´ıa de las simulaciones que hemos utilizado para este estudio tienen 2563
part´ıculas de materia oscura. Cabe preguntarse si al tomar los halos de estas simulaciones,
cuya masa mı´nima es de aproximadamente 3× 1010 h−1M⊙, no se estara´ prescindiendo de
objetos de´biles pero importantes para el ca´lculo de σH .
En la Figura 7.7.6 se muestran las distribuciones correspondientes al nu´mero de can-
didatos a LG con una σH por debajo de una dada para la simulacio´n ΛCDM (en la que se
emplean 2563 part´ıculas), la ΛCDMhr (con 10243 part´ıculas) y de nuevo la ΛCDMhr pero
tomando los halos con una masa mayor del l´ımite inferior de los que aparecen en la ΛCDM
(3×1010 h−1M⊙). Observamos claramente que las distribuciones son muy parecidas y, por
tanto, se puede concluir que σH no depende de la resolucio´n en masa en los rangos que
hemos empleado.
7.5.3. Variacio´n de criterios de seleccio´n
Hasta ahora, en nuestros estudios, hemos seguido el Criterio II de Pares e Individuales a
la hora de seleccionar los candidados a LG. Pero es conveniente preguntarse que´ inﬂuencia
tendr´ıa en las estad´ısticas relacionadas con σH el que se aplique o no cada una de las
restricciones comprendidas en dicho Criterio II.
Para comprobarlo, tomaremos la simulaciones ΛCDM y estableceremos diferentes ca-
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Figura 7.8: σH frente a la sobredensidad, calculadas en LVs de 10 Mpc de radio, para los candida-
tos de la simulacio´n OCDM (tria´ngulos rojos) que cumplen todas las restrinciones de nuestro criterio
(izquierda) y aque´llos que ignoran la presencia de objetos tipo Virgo (derecha). La recta roja continua
representa el mejor ajuste lineal para todos nuestros candidatos, y la discontinua el ajuste para aque´llos
con sobredensidad menor que la unidad. La recta y los puntos negros muestran los datos de la Figura 11
de Governato et al. (1997).
sos en los que variara´ cada una de las restrinciones. En la Tabla 7.7.4 y la Figura 7.7.5
se muestran un resumen y los resultados correspondientes a cada uno de dichos casos,
considerando como caso esta´ndar al de Pares (caso a).
Vemos que el caso en el que se permiten objetos vecinos similares a los del LG (caso
d) es el que presenta mayor inﬂuencia en σH , haciendo que esta magnitud sea mucho ma´s
elevada. De forma similar ocurre con el caso g, donde se obliga a que haya uno o ma´s
objetos tipo Virgo. En ambas situaciones, el valor de σH es considerablemente ma´s alto
debido a que, al existir ma´s objetos masivos, e´stos hacen que las velocidades del resto de
objetos presenten valores muy diferentes (los objetos pro´ximos se acercara´n a ellos a alta
velocidad en diferentes direcciones).
El caso f muestra σH ligeramente mayores que el caso esta´ndar, ya que se esta´n in-
cluyendo candidados con varios objetos tipo Virgo. Sin embargo, al permitir tambie´n
candidatos en los que no hay ninguno de estos objetos masivos, no llegan a ser tan altas
como el caso g. La diferencia tan acusada en el caso f entre unos candidatos y otros, hace
que la desviacio´n esta´ndar de σH sea muy elevada.
La importancia de las restricciones relacionadas con la presencia de objetos tipo Virgo
se pone de especial relevancia en la Figura 7.8, donde se muestra σH calculada en esfe-
ras de 10 Mpc de radio para la simulacio´n OCDM. En el panel izquierdo se puede ver
co´mo la mayor´ıa de nuestros puntos (que representan los candidatos que cumplen todas
las restricciones) coinciden con los provenientes de la simulacio´n OCDM de Governato
et al. (1997). En el panel derecho se muestran nuestros candidatos, incluyendo los que
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ingnoran cualquier tipo de restriccio´n relacionada con objetos tipo Virgo. Debido a que
nuestra simulacio´n OCDM tiene considerablemente ma´s resolucio´n y volumen que la de
Governato et al. (1997), obtenemos una mejor estad´ıstica de este tipo de objetos. La recta
correspondiente al ajuste de nuestros datos tiene claramente mayor pendiente que la de
Governato et al. (1997); pero, si nos rentringimos so´lo a sobredensidades menores que la
unidad, nuestro ajuste coincidir´ıa mucho mejor con aque´l. Por tanto, se puede concluir
que no hay discrepancia entre ambas simulaciones en lo relacionado con los LG que se
encuentran en las mismas regiones de baja densidad. Ve´ase que si ignoramos la restric-
cio´n relacionada con Virgo, entonces σH muestra una dispersio´n considerable, por lo que
el ajuste de Governato et al. (1997) estar´ıa fuertemente sesgado en comparacio´n con el
proveniente de nuestra simulacio´n.
Esto reﬂeja de nuevo un hecho fundamental: la importancia del entorno en el que se
localiza el LV. As´ı, hemos visto la presencia de las estructuras de materia en escalas de
10 a 20 Mpc inﬂuyen en las propiedades del LV.
7.5.4. Galaxias desplazadas al azul en el Volumen Local
Observacionalmente, no se aprecian galaxias desplazas al azul en el Volumen Local.
Concretamente, en el cata´logo de Karachentsev et al. (2004) so´lo existe una galaxia, pero
bien pudiera ser parte de Virgo, ya que la medida de la distancia puede ser erro´nea. La
ausencia de objetos que se acerquen al LG en el Volumen Local puede ser an˜adida como
criterio de seleccio´n de candidatos a LG (Schlegel et al. 1994), que dar´ıa lugar a restric-
ciones au´n mayores.
Para ver la inﬂuencia que esta restrinccio´n tendr´ıa en nuestros candidatos, la an˜adi-
remos al criterio de Pares en las simulaciones de resolucio´n ma´s alta que hemos utilizado
en este contexto, es decir, la ΛCDMhr y la ΛCDM160. En la Tabla 7.7.5, se muestran
el nu´mero de candidados que sobreviven a esta nueva restriccio´n aplicada en diferentes
volu´menes dentro del LV, as´ı como las medianas de σH correspondientes. En la Figura
7.7.7, se pueden observar las distribuciones correspendientes al nu´mero de objetos con
σH menor que una dada an˜adiendo el nuevo criterio, y en la Figura 7.7.8, σH frente a la
densidad.
Se puede concluir de todo ello que cuanto mayor sea el volumen donde no permitimos
que haya objetos desplazados al azul, mayor nu´mero de candidados calientes desapare-
cera´n, ya que so´lo los candidatos con entornos fr´ıos pueden no presentar objetos que se
acerquen a ellos.
7.6. Conclusiones
Hemos estudiado el ﬂujo de Hubble local en Volu´menes Locales simulados de diferente
taman˜o, seleccionados siguiendo diferentes criterios en simulaciones que proven´ıan de la
misma realizacio´n, pero con y sin constante cosmolo´gica, llegando a resultados semejantes.
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En primer lugar, se ha comprobado, al comparar los modelos OCDM y ΛCDM, que
la energ´ıa oscura no tiene inﬂuencia en el ﬂujo de Hubble local. Es ma´s, las propiedades
dina´micas de los objetos tipo LG dependen fundamentalmente de la cantidad y distribu-
cio´n de materia y no de la presencia o no de constante cosmolo´gica. Este resultado coincide
con los extra´ıdos del estudio de la estructura a gran escala analizada por Hoﬀman et al.
(2007) en estas mismas simulaciones.
Hemos visto co´mo el modelo de Chernin et al. (2007c) no es va´lido, ya que la dina´mica
en el Volumen Local no so´lo depende del campo local, sino tambie´n esta´ afectada por los
campos de marea causados por las estructuras que se encuentran fuera de e´l, como tambie´n
se demostro´ en el Cap´ıtulo 6. Adema´s, esta conclusio´n se ve corroborada al estudiar la
importancia que tienen las distintas restricciones en los criterios de seleccio´n de candidatos
a LG. Por tanto, no se puede considerar al LG como un sistema gavitatorio aislado del
resto del Universo.
Se ha demostrado que las conclusiones previas de Maccio` et al. (2005) sobre la in-
ﬂuencia de la energ´ıa oscura en los Volu´menes Locales no son va´lidas, debido a que no se
seleccionaron adecuadamente e´stos en la simulacio´n OCDM de Governato et al. (1997).
Por u´ltimo, podemos aﬁrmar que el problema de la frialdad del ﬂujo de Hubble local
no es tal, sino que el verdadero “problema” radica en la relacio´n entre densidad local y
σH , que como hemos visto guardan una estrecha relacio´n.
7.7. Constrained simulations of the local universe: II.
The nature of the local Hubble flow
A continuacio´n, se adjunta el art´ıculo Martinez-Vaquero et al. (2009), donde se describe
ma´s detalladamente el estudio que se ha descrito en la seccio´n anterior.
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ABSTRACT
Using a suite of N-body simulations in different cold dark matter (CDM) scenarios, with
cosmological constant (CDM) and without (OCDM, SCDM), we study the Hubble flow
(σH) in Local Volumes (LV) around Local Group (LG) like objects found in these simulations,
and compare the numerical results with the most recent observations. We show thatCDM and
OCDM models exhibit the same behaviour of σH. Hence, we demonstrate that the observed
coldness of the Hubble flow is not likely to be a manifestation of the dark energy, contrary to
previous claims. The coldness does not constitute a problem by itself but it poses a problem
to the standard CDM model only if the mean density within the LV is greater than twice the
mean matter cosmic density. The lack of blueshifted galaxies in the LV, outside of the LG can
be considered as another manifestation of the coldness of the flow. Finally, we show that the
main dynamical parameter that affects the coldness of the flow is the relative isolation of the
LG, and the absence of nearby Milky Way like objects within a distance of about 3 Mpc.
Key words: methods: N-body simulations – methods: numerical – Local Group – dark matter.
1 IN T RO D U C T I O N
The neighbourhood of the Local Group (LG) is often described as
being cold. This attribute implies that the dispersion of the radial
velocities of galaxies from a pure Hubble flow is small, and the
‘smallness’ amounts to less than 100 km s−1. Sandage, Tammann
& Hardy (1972) studied local departures from a uniform Hubble
flow and could only put upper limits on such departures. This led
Sandage et al. to conclude that q0 ≃ 0 (where q0 is the decelera-
tion parameter). Later on Sandage & Tammann (1975) estimated
that the upper limit to the mean random motion of field galaxies is
50 km s−1. These early findings of Sandage, Tammann and their
collaborators have been corroborated and vigorously improved
by many others. Karachentsev et al. (2003) estimated the ra-
dial peculiar velocity dispersion of all galaxies within 5.5 Mpc
to be 85 km s−1. This value drops down to 41 km s−1 if mem-
bers of galaxy groups are removed and distance errors are
taken into account. Using a newer set of Karachentsev’s data,
Tikhonov & Klypin (2009) found a velocity dispersion of 97 km s−1,
within 7 Mpc, which reduces after correction for apex motion
and distance errors only slightly to 84 km s−1. Maccio`, Governato
& Horellou (2005) compiled the data from three different sources:
⋆E-mail: l.martinez@uam.es
the Cepheid-based distance measurements of the Hubble Space
Telescope Key Project (Freedman et al. 2001), distance esti-
mates based on the surface brightness fluctuations method (SBF;
Tonry et al. 2001) and Tully–Fisher distances (Tully, Shaya &
Pierce 1992). They fitted the data by σH = 88 ± 20 km s−1 ×
(R/7 Mpc), where σH is a measure of the dispersion of the radial
velocities around a pure Hubble flow of galaxies within a sphere of
radius R (a thorough discussion of the various estimates of σH is
given below).
The observational evidences for a local cold Hubble flow seem to
be indisputable. Yet, the question arises as to why aσH of the order of
a few tens of km s−1 is labelled as ‘cold’. Namely, by what standard it
is cold? Rich clusters of galaxies provide the first and the most robust
evidence for a departure from a pure Hubble flow, with a dispersion
of peculiar velocities of up to≈103 km s−1. Compared with the rich
clusters, the neighbourhood of the LG is definitely cold. A statisti-
cal estimate is also given by the pair weighted velocity dispersion
(σ 12) which was measured from the Center of Astrophysics redshift
survey to be σ 12(r = 1 h−1 Mpc) = 340 ± 40 km s−1 (Davis &
Peebles 1983). Another more robust measure of the deviation from
the Hubble flow is provided by the σ 1 statistics which measures the
one-dimensional root mean square (rms) peculiar-velocity disper-
sion of galaxies relative to their neighbours within a projected radius
of 2h−1 Mpc (Davis, Miller & White 1997). These authors found
σ 1 = 95± 16 km s−1 (for the IRAS survey) and 130± 15 km s−1 for
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the UGC catalogue. The measured σ 1 is indeed much ‘hotter’ than
the σH = 25 km s−1 withinR = 3.0 Mpc (Karachentsev et al. 2009).
So, with regard to the other measure of the dispersion of peculiar
velocities the immediate neighbourhood of the LG is indeed very
cold. However, one should recall that the σ 1 and σ 12 measures con-
sider all galaxies in a given survey. The σH considered here, on the
other hand, refers to one particular object, namely the LG, that re-
sides in a dynamically quiet environment. It should be emphasized
that the LG is not an atypical object, yet the LG environment is not
a representative one for Milky Way like objects. This implies that,
when addressing the issue of ‘coldness’ by means of simulations,
the selection of the LG-like objects should be carefully done.
The standard model of cosmology consists of a flat Friedmann
universe whose mass energy is dominated by a cosmological con-
stant () and cold dark matter (labelled as CDM). It has been
recently stated that the cosmological constant, or its generalization
the dark energy (DE), manifests itself in the dynamics of the very lo-
cal universe (Baryshev, Chernin & Teerikorpi 2001; Chernin et al.
2004, 2007). These authors argued that the coldness of the local
flow is a manifestation of the existence of the DE. This has been
supported by Maccio` et al. (2005), who analysed a set of N-body
simulations and concluded that indeed ‘. . . (their) results provide
new, independent evidence for the presence of DE on scales of a
few megaparsecs’. These results, if correct, would have provided an
independent corroboration to the DE component whose existence is
otherwise inferred from observations of distant objects and on very
large scales of the Universe. The claims of Chernin et al. (2007)
have been challenged by Hoffman et al. (2008), who analysed a
suit of constrained and unconstrained CDM simulations, identified
LG-like objects and studied the flow field around these. The main
result of Hoffman et al. (2008) invalidates the model advocated by
Chernin et al. (2007) and its basic predictions. The claims made by
Maccio` et al. (2005) have remained unchallenged till present.
There are two main issues this paper addresses. The claim that
the coldness of the local flow is induced by the DE, and the fact
that it is strongly contradicted by Hoffman et al. (2008), motivated
us to revisit the problem. Then, there is the general problem of
the nature of the local flow. In particular, the question of how the
various characteristics of the local neighbourhood are affecting the
local flow is addressed here.
The present paper adopts the methodology used by Maccio` et al.
(2005) and later on by Hoffman et al. (2008). Namely, a set of
numerical simulations is performed, ensembles of LG-like objects
are constructed and σH is calculated around these mock objects in
the same way as the Hubble flow around the actual LG is analysed.
This is further extended here. The cosmological models studied here
are the presently accepted model of cosmology with a cosmolog-
ical constant, CDM, the open CDM (OCDM) and the outdated
Einstein–De Siter SCDM models (where S stands for the standard
of the years of the 1990s and CDM stands for cold dark matter).
Most of the simulations studied here are constrained and thereby
are constructed to reproduce within the simulation box the observed
large-scale structure on scales larger than ≈5h−1 Mpc. A thorough
study of the nature of the local Hubble flow is done by studying the
dependence of σH on a multitude of factors, including the cosmo-
logical parameters, the mass resolution, the very local environment
and the structure on larger scales. The control over the very small
scales is achieved by varying the selection rules for the LG-like
objects and the control over the large-scale environment is done
by performing the constrained simulations. A somewhat different
selection of mock objects is obtained by constraining them to have
no nearby blueshifted galaxies.
The structure of the paper is as follows. A summary of the Cata-
logue of Neighbouring Galaxies (CNG) data and examination of the
different ways of calculating σH are given in Section 2. Section 3
describes the N-body simulations analysed here and a description
of the selection of the LG-like objects is presented in Section 4. The
analysis of σH is conducted first along the lines of Maccio` et al.
(2005) (Section 5). Then the dependence of σH on the various char-
acteristics of the LG is shown in Section 6, and the possible role of
mass resolution in Section 7. The lack of nearby blueshifted galax-
ies as a manifestation of the coldness of the local flow is analysed
in Section 8. The paper concludes with a summary and a general
discussion (Section 9).
2 O B S E RVAT I O N S
The CNG (Karachentsev et al. 2004) provides the latest and most
comprehensive survey of the velocities of nearby galaxies. The
catalogue includes the distances and radial velocities of more than
400 galaxies, roughly 300 of which are in the Local Volume (LV),
defined by a sphere ofR= 7 Mpc about the LG. Tikhonov & Klypin
(2009) have recently compiled the catalogue and calculated σH of all
the CNG galaxies within the LV. Distances are typically measured
with 10 per cent errors. Tikhonov & Klypin studied the recent, yet
unpublished version of the catalogue. The compilation of the data
is taken here as the observational reference value, against which our
numerical results are to be compared.
The local flow is studied here within the framework defined by
Tikhonov & Klypin (2009). Their study ignores non-linear mo-
tions within the LG and therefore all galaxies closer than 1.0 Mpc
are excluded from the analysis. The flow is analysed by means of
measuring the dispersion of the radial velocities about the Hub-
ble flow of all galaxies found within the LV, which is redefined
to correspond to the shell of 1–7 Mpc. The choice to consider all
galaxies regardless of their possible membership in galaxy groups
is driven by the principle of keeping the selection to be as clear
and simple as possible. This avoids the issue of defining a galaxy
group catalogue and simplifies the comparison of observations and
simulations.
There are different ways of defining the scatter of the line-of-sight
(LOS) velocities from a pure Hubble, σH. Consider a catalogue
of galaxies whose distances and radial velocities are measured,
{(ri, vi)}i=1,...,N . Tikhonov & Klypin (2009) estimated the apex
motion of the observer, namely the LG, with respect to the sample
of galaxies in the catalogue and subtracted the apex velocity from
the observed LOS velocities. The dispersion σH is then calculated
as the rms with respect to the Hubble flow, where the global value of
the Hubble constant (H0) is assumed. Maccio` et al. (2005) defined
σH by the standard deviation (SDV) of the residual LOS velocities.
This is equivalent to measure the rms of the residual velocities from
the local Hubble flow, namely using the locally determined Hubble
constant from the data itself (Hloc). Yet, a simpler approach is to
associate σH with the rms of the residual from the global Hubble
flow. This is the approach adopted here, namely σH is calculated by
σ 2H =
1
N
N∑
i=1
[vi −H0ri]2, (1)
and the sum extends over the N galaxies within the appropriate
distance cut of the catalogue. Hereafter, these methods are referred
to as the APEX, SDV and RMS.
One can argue for the merits and disadvantages of the different
methods and they all can be used as long as observations and sim-
ulations are analysed consistently. Still, we argue here that the use
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Figure 1. The median of σH (lines with points) and its SDV (thin lines)
for the CDMhr simulation taking all the DM haloes (solid lines) and only
those with a circular velocity higher than 35 km s−1 (dotted lines) in the
distance range of (1 − R) Mpc computed using the APEX (triangles), SDV
(squares) and RMS (circles) methods.
of the dispersion around the global Hubble flow is the preferred
way. The motivation for measuring σH stems from the information
it provides on the deviations from a pure Hubble flow. By using the
locally determined Hubble constant, the ‘breathing’ (i.e. isotropic)
mode of the flow is absorbed in Hloc, and so the resulting σH under-
estimates the actual deviation from a pure Hubble flow. In the case
of the apex motion, the velocity of the LG, that hosts the observer, is
treated as if it is an external effect that is not related to the perturbed
flow one is trying to study. It is solved in a manner which does
not depend on the nature of the perturbation field. The inclusion of
the apex motion of the observers provides a better measure of the
deviation from a pure Hubble flow. Yet, it is shown here that the
differences between the different measures are small. The differ-
ent measures of σH have been applied to an ensemble of LG-like
objects drawn from one of the high-resolution simulations studied
here (CDMhr, see Section 3 for a detailed description). Fig. 1
presents the results obtained for the different estimators of σH. The
main result is that the differences between the different methods
are much smaller than the scatter around the median of calculated
values of σH.
Table 2 of Tikhonov & Klypin (2009) provides the RMS and
APEX estimates of σH for the CNG galaxies for various radial cuts.
These estimates are corrected for distance errors. The representative
number used here is the RMS estimation for all galaxies within
(1–7) Mpc of σH = 90.4 km s−1.
3 SI M U L AT I O N S
A suit of constrained and unconstrainedCDM (flat, and CDM),
OCDM (open, CDM only) and SCDM (flat, CDM only) low and
high resolution simulations have been performed. Table 1 lists the
names and the parameters of the simulations. The five low res-
olution simulations (N = 2563) are the same ones described in
Martinez-Vaquero, Yepes & Hoffman (2007) and Hoffman et al.
(2008). A computational box of L = 64h−1 Mpc (where h is Hub-
ble’s constant in units of 100 km s−1 Mpc−1) and the Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe 1 (WMAP1) cosmological parame-
ters are assumed for the CDM simulations (Spergel et al. 2003) .
The OCDM simulations are identical to the CDM ones but with-
out the  term, hence they correspond to an open universe. The
SCDM is used here just as a extreme model for which the Hubble
flow is expected to be much hotter than all other models, despite
the fact that is a cosmological model which stands in marked dis-
agreement with a wide range of cosmological observations. The
five low resolution, constrained and unconstrained, simulations are
all based on the same realization of the Gaussian random field.
The CDMhr and CDM160 are high resolution (N = 10243)
simulations in computational boxes of L = 64 and 160h−1 Mpc,
respectively. Both are performed with the WMAP3 cosmological
parameters (Spergel et al. 2007).
Five of the simulations are constrained ones, namely the initial
conditions of these are set by constrained realizations of Gaus-
sian fields. Observational data of the nearby universe are used
as constraints on the initial conditions and thereby the resulting
simulations reproduce the observed large-scale structure. The ba-
sic algorithm of constraining Gaussian random fields is the one
developed by Hoffman & Ribak (1991). The implementation of
the algorithm to observational data and a description of the con-
struction of constrained simulations was described at length in
Kravtsov, Klypin & Hoffman (2002) and Klypin et al. (2003). A
brief description of the constraining data is given here. Two dif-
ferent observational data are used to set up the initial conditions.
The first is made of radial velocities of galaxies drawn from the
MARK III (Willick et al. 1997), SBF (Tonry et al. 2001) and the
Karachentsev et al. (2004) catalogues. Peculiar velocities are less
affected by non-linear effects and are used as constraints as if they
were linear quantities (Zaroubi, Hoffman & Dekel 1999). The other
constraints are obtained from the catalogue of nearby X-ray selected
clusters of galaxies (Reiprich & Bo¨hringer 2002). Given the virial
parameters of a cluster and assuming the spherical top-hat model,
Table 1. Description of the set-up and cosmological parameters used for the different simulations: constrained
or random, computational box size, matter density (m), cosmological constant (), Hubble’s constant (h),
initial power spectrum normalization (σ 8), number of particles (N) and mass of the DM particle (mDM).
Model Constrained Box (h−1 Mpc) m  h σ 8 N mDM(h−1 M⊙)
CDM Yes 64 0.30 0.70 0.70 0.90 2563 1.3 × 109
CDMu No 64 0.30 0.70 0.70 0.90 2563 1.3 × 109
CDMhr Yes 64 0.24 0.76 0.73 0.75 10243 1.6 × 107
CDM160 Yes 160 0.24 0.76 0.73 0.75 10243 2.5 × 108
OCDM Yes 64 0.30 0 0.70 0.90 2563 1.3 × 109
OCDMu No 64 0.30 0 0.70 0.90 2563 1.3 × 109
SCDM Yes 64 1.0 0 0.50 0.7 2563 4.4 × 109
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one can derive the linear overdensity of the cluster. The estimated
linear overdensity is imposed on the mass scale of the cluster as
a constraint. For the CDM cosmogonies, the data used here con-
strain the simulations on scales larger than ≈5 h−1 Mpc (Klypin
et al. 2003). It follows that the main features that characterize the
local universe, such as the Local Supercluster, Virgo cluster, Coma
cluster and Great attractor (in the large box), are all reproduced by
the simulations. The small-scale structure is hardly affected by the
constraints and is essentially random.
We have used the parallel TREEPM N-body code GADGET2 (Springel
2005) to run these simulations. A uniform mesh of 5123 grid points
was used to compute the long-range gravitational force by means of
the Particle–Mesh (PM) algorithm. A constant comoving Plummer
equivalent gravitational smoothing scale of 20h−1 kpc was set at
high redshift and we changed it to 5h−1 kpc kpc physical scale since
z = 3 till 0. The simulations were started at z = 50 in all cases. We
employed a variety of parallel computer architectures (SGI-ALTIX,
IBM-SP4, Opteron-clusters) during the course of this work. Using 16
processors simultaneously, we completed one run in about 2 CPU
days.
We analysed also two simulations with higher mass resolution
(10243 particles). The simulation with box size 64h−1 Mpc has been
also evolved using GADGET2. A grid of 10243 was used in this case
for the computation of the PM forces. Gravitational smoothing was
set to 1.6 h−1 kpc at high redshift and 0.8 h−1 kpc at lower redshift.
The initial conditions were set up at z = 100 for this run. The
simulation of box size 160h−1 Mpc has been calculated by the MPI
version of the Adaptive Refinement Tree (ART) code described in
Gottlo¨ber & Klypin (2008). Initial conditions were set up at z = 30
and the maximum number of refinement levels were set to 9, which
translates into a maximum spatial resolution of 1.2h−1 kpc. These
two high-resolution simulations were also analysed by Tikhonov &
Klypin (2009).
We conclude this section with a general remark. The parameters
of the simulations are defined by using the h−1 scaling. Yet, the
comparison of the results with observations, and in particular the
distance cuts, is made after an H 0 = 73 km s−1 Mpc−1 is assumed
and distances are expressed in units of ‘real’ Mpc.
4 SE L E C T I O N O F LG C A N D I DAT E S
DM haloes were found in simulations using two object finding
methods: the bound density maxima (BDM) algorithm (Klypin et al.
1999) is based on finding local centre of mass in spheres of variable
radius starting from randomly selected particles in the simulation.
The AMIGA halo finder (Gill, Knebe & Gibson 2004), on the contrary,
finds local density maxima from an adaptive mesh hierarchy. In both
cases, an iterative procedure to find local centre of mass from density
maxima is used. Particles that are gravitationally unbound to the halo
potential are also removed. Only haloes with a mass higher than
2.6 × 1010 (CDM, CDM u, OCDM and OCDMu), 8.7 × 1010
(SCDM), 5.0 × 108 (CDMhr) and 4.0 × 109 M⊙ (CDM160)
are considered. For the work reported here, we have used the halo
catalogues obtained by the AMIGA code, except for the CDM160
simulation where we have used the BDM halo catalogue. In any
case, we have checked that the results are independent of the halo
finder.
One of the main aims of this paper is to perform a detailed
comparison with Maccio` et al. (2005) results, so as to be able to
challenge their claim on the role of the DE in the local dynamics.
In order to meet this goal, the selection criteria of LG-like objects
of Maccio` et al. have been followed to the letter. Going beyond
the comparison with that paper the selection rules are re-examined
and some of which are revised. Here, these criteria are expressed
in physical units without the h−1 scaling. The LG objects obey the
following selection.
(i) The groups contain two MW and M31 like DM haloes with
maximum circular velocity in the range of 125 ≤ Vc ≤ 270 km s−1.
(ii) The two major DM haloes are separated by no more than
1 Mpc.
(iii) The relative radial velocity of the two main haloes is nega-
tive.
(iv) There are no objects with maximum circular velocity higher
than MW and M31 candidates within a distance of 3 Mpc.
(v) The group resides within a distance of 7–17 Mpc from one
and only one Virgo-like halo of 500≤ Vc ≤ 1500 km s−1. No Virgo-
like haloes can appear within a distance of 7 Mpc.
The selected LG-like objects obeying all the above rules are
defined as Pairs, for the fact that they are dominated by two MW
and M31 like DM haloes.
A careful examination of the dynamics of LG-like objects sug-
gests that the dynamics of the Hubble flow might not depend
strongly on whether they are dominated by two, almost equal, mas-
sive objects or by rather one massive objects (see Maccio` et al.
2005; Tikhonov & Klypin 2009). To test this idea, we construct
the Singles ensemble of LG-like objects which obey all the criteria
presented above apart from the first one. Namely, for the Singles
objects, we look for individual haloes, whose mass are similar to
MW and M31 together, namely 1012 ≤ Mvir ≤ 2 × 1012 h−1 M⊙.
The LV around such objects is studied.
In Table 2, the number of LG candidates found following both
criteria is shown. Higher number of LG-like objects are obtained
using Singles criterion because it is less restrictive than the Pairs
one. One should note that there is not a one-to-one correspondence
of mock LGs in the CDM and OCDM simulations, even if they
have the same computational box and random realization of the
initial conditions. This stems from the fact that the LG constitutes
a quasi-linear object, far from being in virial equilibrium. LG-like
objects are delicately defined to match the observed LG and the
small dynamical differences introduced by the  term are likely
to prevent a full correspondence between objects in the different
models.
Some of the simulations used here are constrained ones, namely
their large-scale structure is constrained to reproduce the observed
cosmological neighbourhood. No attempt is made here to select
only LG-like objects that reside in the ‘correct’ position within the
cosmic web that constitutes the local neighbourhood, as this would
Table 2. Number of LG candidates found in each simulation following the Pairs and Singles
criteria.
Criterion CDM CDMu CDMhr CDM160 OCDM OCDMu SCDM
Pairs 13 20 12 131 11 15 24
Singles 52 65 43 478 38 60 78
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result in a very poor statistics. Rather, objects are defined as LG-like,
Pairs or Singles, regardless of their location in the computational
box, and the flow field around these objects is studied.
5 A NA LY SIS O F H UBBLE FLOW WITHIN
T H E LO C A L VO L U M E
The main purpose of the present section is to study the dispersion
of the peculiar velocities around LG-like objects selected in the
manner of Maccio` et al. (2005). The flow around each object is
studied using the RMS estimator of σH, so as to allow a comparison
with the analysis of the CNG data (Tikhonov & Karachentsev 2006).
The analysis consists of three parts.
(a) The examination of the Hubble diagram of the flow around
LG-like objects.
(b) The statistical distribution of σH of the various models.
(c) The dependence of σH on the mean density of the LV around
each object.
In all cases, we take a spherical shell of (1– 7) Mpc as the LV of each
object and, unless otherwise stated, σH corresponds to all objects
within the LV. Like with the actual data, the inclusion or omission
of haloes within 1.0 Mpc distance leaves the value of σH virtually
unchanged.
The six panels of Fig. 2 present the combined Hubble diagram
of 10 randomly chosen LG-like objects of the different models.
The solid line corresponds to the unperturbed Hubble flow and the
upper and lower dashed lines corresponds toH 0r ± σH, where σH is
the median value of σH for each simulation. The individual points
with the error bars represent the value of σH(R) from Tikhonov
& Klypin (2009) observational data. The results from CDMhr
simulation are not shown in Figs 2–4 since they are very similar to
the other CDM simulations.
Table 3 presents the mean σH of the full LV taken over the Pairs
and the Singles in each of the simulations. The fractional cumulative
distribution, η(σH) = N (<σH)/NT , is presented in Fig. 3, where
N (<σH) is the number of LG-like objects colder than σH and NT
is the total number of LG objects. The cumulative distribution is
shown for all models and for both the Pairs and the Singles. In each
frame, the vertical line indicates the observational value of σH =
90.4 km s−1 and the numbers give the fraction of LG-like objects
with σH smaller than the observed value of the Pairs and the Singles
(in parentheses).
Figure 2. Combined Hubble diagrams of 10 randomly chosen LG-like objects in the different simulations. The solid lines represent the H 0 r Hubble flow and
the dashed ones show the median of σH (see Table 3). The individual data points (in red) correspond to the mean radial velocity and the σH dispersion in the
(1 − R) Mpc distance cut of the Tikhonov & Klypin (2009) data. The upper panel presents the LG-like objects selected using the Pairs criterion and the lower
ones correspond to those LG’s selected with the Singles.
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Figure 3. Cumulative number of LG candidates, from Pairs (solid lines) and Singles (dashed lines) criteria, with a σH lower than a given value, for the different
simulations. The vertical line shows the value of the observational σH = 90.4 km s−1. The numbers on each frame are the fraction of LG-like objects with σH
below this observational value for the Pairs and Singles (in parentheses).
Figure 4. A scatter plot of the relation between σH and the mean matter density (normalized by the mean cosmological density) within the LV (R = 7 Mpc)
for Pairs (solid points) and Singles (crosses). Power law fits to the σH - density scatter are shown for the Pairs (solid line) and Singles (dashed line). The
horizontal line indicates the observational σH. In the upper panel, the matter density is calculated from all DM particles inside the sphere. In the lower panel,
the density is calculated from DM particles belonging to haloes only.
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Table 3. The median of σH (in km s−1 units) and the SDV from the median for all the LG candidates
in each simulation selected with Pairs and Singles criteria (see Fig. 2).
Criterion CDM CDMu CDMhr CDM160 OCDM OCDMu SCDM
Pairs 102 ± 40 91 ± 47 90 ± 60 114 ± 58 80 ± 25 81 ± 30 117 ± 33
Singles 70 ± 41 80 ± 44 69 ± 42 87 ± 46 60 ± 22 60 ± 30 74 ± 38
Fig. 3 shows that there is a large scatter in the distribution of
σH, and that for all the models considered here there is a non-
negligible probability to find LG-like objects with σH equal or
smaller the one corresponding to the actual LG. However, there is
another dynamical variable that controls the dynamics around these
objects and that is the mean density within the LV. This was shown
by Maccio` et al. (2005) and it is clearly reproduced by the analysis
of the models considered here. Fig. 4 shows the scatter plot of σH
versus the mean matter density within the LV normalized by the
mean cosmological density. Both Pairs and Singles LG-like objects
are studies and the results are virtually the same in the range of
ρDM/ρ¯DM ≤ 2, where ρDM and ρ¯DM are the mean DM density within
the LV and the cosmological mean DM density. In the simulations,
the DM density is very easily measured but this is not a directly
observable quantity. Observationally the galaxy distribution within
the LV is used to infer a local density. Short of having numerical
simulations with full galaxy formation treatment, the density of
DM haloes is used here as a proxy to the galaxy distribution. The
lower panel of Fig. 4 presents the dependence of σH on the density
of mass which belongs to haloes within the LV normalized by the
mean mass density of all the simulated volume. In both panels of
Fig. 4, the horizontal line denotes the observational estimate of σH.
6 R E L A X I N G T H E LO C A L G RO U P C R I T E R I A
The LG appears to be a very typical small group of galaxies, whose
main dynamical characteristics are summarized in Section 4. These
are formulated in terms of the five criteria for the selection of
LG-like objects. These dynamical properties are common in the
Universe, yet the particular dynamical configuration of the LG de-
termines σH. It is interesting to see how these properties affect the
flow field around the LG, and for that purpose we have relaxed some
of the criteria of Section 4, reselected ensembles of mock LGs and
studied the cumulative histogram of σH for the various selections
(in the CDM simulation). This is shown in Table 4 and Fig. 5,
where the median and the cumulative fraction of LG-like objects of
the constrained CDM simulation, respectively, is shown for the
following cases.
(a) The Pairs, which are taken as a benchmark.
(b) The case of Singles.
Figure 5. Fractional cumulative distribution of σH for the LG candidates
in the CDM simulation found with the different criteria shown is Table 4.
The black lines correspond to a (solid), b (dotted) and c (dashed), the red
ones to d (dotted) and e (dashed), and the blue ones to f (dotted) and g
(dashed) criteria. The vertical line shows the value of the observational σH.
(c) The Pairs criteria, but assuming a distance between LG mem-
bers lower than 1.5 Mpc.
(d) No constraint is imposed on the lack of nearby galactic size
haloes.
(e) There must not be objects similar to LG members within a
distance of 5 Mpc.
(f) No constrained is imposed on the existence of a Virgo-like
cluster.
(g) There must be one or more Virgo-like clusters.
The Pairs selection is taken here as a benchmark and it is rep-
resented here for the sake of completeness. The largest departure
from the benchmark Pairs is obtained by removing the constraint
on nearby LG-like objects (case d). Table 4 and Fig. 5 clearly show
the role of clusters in heating the flow. A nearby Virgo-like cluster
exerts a tidal field in the vicinity of the LG-like object, resulting in
a shear flow which contributes to the anisotropic component of the
velocity field and thereby heating the flow. The benchmark case (a)
Table 4. The median of σH and the SDV from the median for the candidates in the CDM
simulation for different selection criteria (see text).
Distance between members (Mpc) No neighbours (Mpc) Virgo clusters σH (km s−1)
a 1.0 3 Only one 102 ± 40
b Singles 3 Only one 70 ± 41
c 1.5 3 Only one 85 ± 47
d 1.0 No constrain Only one 189 ± 100
e 1.0 5 Only one 104 ± 14
f 1.0 3 No constrain 113 ± 112
g 1.0 3 One or more 150 ± 74
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has only one Virgo-like cluster while in case (g) there can be one or
more clusters. As expected, the flow for objects found in case (g)
is significantly hotter than for those found following case (a). The
removal of the Virgo constraint increases somewhat the median but
it more than doubles the SDV (case f). In such a case, mock LGs
can either have rich clusters within their LV, hence with very high
σH or can reside in low density regions far away from clusters and
consequently have very low σH. Similarly, allowing for nearby MW
size haloes heats the flow and leads to many hot LG-like systems
(case d). The analysis shows that the most significant selection cri-
terion is that of the nearby haloes (d). By omitting this criterion
only roughly 15 per cent of the LG-like objects have σH smaller
than the observed value.
7 M A S S R E S O L U T I O N
The numerical simulations used here span a mass resolution that
ranges over more than two orders of magnitude. The majority of
the simulations are done on a very coarse grid of 2563 and have low
mass resolution. In fact, the LG-like objects of the low resolution
CDM and OCDM are made of about a thousand DM particles and
the minimal mass of DM haloes is ≈3 × 1010 h−1 M⊙. The faint
nearby galaxies are presumably much less massive than this lower
limit and the question arises as to what extent the present results are
affected by the lack of resolution.
To address the issue of mass resolution, we have analysed the
CDMhr simulation and compared it with the CDM one. Both
simulations differ in terms of resolution, cosmological parameters
and hence the power spectrum. It constitutes a different realization
of the random field used to set the constrained initial conditions.
An ensemble of LG-like objects has been constructed, and σH has
been calculated for all the DM haloes in the corresponding LV
(Fig. 6, red curves) and for DM haloes above the mass limit of
the CDM simulation (≈3 × 1010 h−1 M⊙; blue curves). These
Figure 6. The fractional cumulative distribution [η(σH)] of LG candidates
for simulations with different mass resolutions. The black curves correspond
to the CDM simulation and the red ones to the CDMhr. The blue curves
correspond to CDMhr, but using only haloes within the LG’s in the same
mass limit than those in the CDM simulation. The solid lines correspond
to the LG-like objects selected by the Pairs and the dashed ones to those
selected by the Singles criteria. The vertical line show the observational
σH = 90.4 km s−1.
are compared with the cumulative distribution of the low resolution
CDM simulation. Fig. 6 shows very clearly that, within the range
studied here, the distribution of σH does not depend on the mass
resolution.
8 TH E L O C A L VO L U M E A N D B L U E S H I F T E D
G A L A X I E S
A striking manifestation of the coldness of the local flow is the
absence of blueshifted galaxies in the local neighbourhood. In par-
ticular, the CNG catalogue shows only one blueshifted galaxy in
the distance range of 1–7 Mpc, and it is flagged as a probable mem-
ber of the Virgo, i.e. its distance might be erroneous. The absence
of blueshifted galaxies provides only a qualitative measure for the
coldness of flow, yet it constitutes a very selective criterion for find-
ing LG-like objects (Schlegel et al. 1994). The implications of such
a selection on the coldness of the flow around the selected groups
are studied here.
A word of cautious is due before applying the constraint of no
blueshifted ‘galaxies’ to the LG-like objects. Here, the local ve-
locity field is traced by DM haloes. It follows that the number of
blueshifted objects might depend on the mass resolution of the sim-
ulations. We follow here Tikhonov & Klypin (2009) and assume
that in the CDM model, DM haloes with V circ > 35 km s−1 serve
as proxy for observed luminous galaxies in the LV. Such haloes are
well resolved in the two high resolution simulations to which the no
blueshifted ‘galaxies’ selection is applied. Table 5 lists the results of
σH analysis applied to the CDMhr and CDM160 simulations.
The analysis is applied to DM haloes with V circ > 35 km s−1. The
analysis is applied to all the LG-like objects and then to groups that
contain no blueshifted galaxies in the shell corresponding to (x −
7) Mpc, where x = 2, 3 and 5 Mpc. The table lists the number of LG-
like objects and the median and SDV of σH of the selected objects.
Fig. 7 shows the cumulative histogram of σH for the CDMhr and
CDM160 simulations. The figure presents the benchmark case of
all pairs and the objects with no blueshifted V circ > 35 km s−1 DM
haloes in the 5–7 and 3–7 Mpc shells. Fig. 8 shows a scatter plot
of σH against the mean density within the LV, for the same objects
considered in Fig. 7.
As expected, both Table 5 and Fig. 7 show that the constraint of
no having blueshifted galaxies implies LG-like objects with cold en-
vironments. Both high-resolution simulations have yielded objects
with no blueshifted galaxies. As can be deduced from Table 5, the
closer to the LG we look for blueshifted galaxies, the less number
of LG’s passes the criterion. Given the uncertainties involved in the
association of V circ  35 km s−1 haloes with nearby faint galaxies,
we think that the number of LG-like objects with no blueshifted
galaxies cannot be used as a reliable statistic of the local environ-
ment. Yet, it provides another strong observational evidence for the
coldness of the local flow. Fig. 8 provides further support to our
earlier findings about the relation between σH and the mean density
of the LV (Fig. 4). LG-like objects with no blueshifted ‘galaxies’
in their LV are cold, σH  100 km s−1, and they resides in LV with
ρDM/ρ¯DM  2.
9 D ISCUSSION
A suite of CDM simulations have been used to study the nature of
the velocity field around LG-like objects. The objects are selected
so as to reproduce the main dynamical properties of the LG, which
include the range of masses of the two most massive DM haloes in
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Table 5. The case of LG-like objects with no blueshifted galaxies. The left column presents
the selection criteria of the LG-like objects: all - the benchmark Pairs, the following rows
correspond to LG-like objects with no blueshifted DM haloes with V circ > 35 km s−1,
taken as a proxy to observed galaxies, within the respective shell. Each row provides the
number of such groups and the median of σH and its SDV measured within their LV. The
analysis was applied to the two high resolution simulations: CDMhr and CDM160.
No negative velocity haloes CDMhr CDM160
LG candidates σmedianH LG candidates σmedianH
All 12 97 ± 61 131 115 ± 58
5–7 Mpc 7 85 ± 15 46 90 ± 31
3–7 Mpc 4 85 ± 16 15 95 ± 31
2–7 Mpc 1 69 ± – 6 99 ± 19
Figure 7. The Fractional cumulative distribution of LG candidates [η(σH)]
for the two high resolutionCDMhr (left-hand side) andCDM160 (right-
hand side) simulations. The solid line corresponds to the Pairs criterion,
the other two lines represents groups with no blueshifted DM haloes with
V circ > 35 km s−1 within 5–7 Mpc (red-dotted) and 3–7 Mpc (blue-dashed)
shells. The vertical line shows the observational σH = 90.4 km s−1.
Figure 8. Scatter plots of σH versus the mean matter density, normalized by
the mean cosmological density, within the LV’s found in the high resolution
simulations, CDMhr (left-hand panel) and CDM160 (right-hand panel).
All symbols correspond to LVs around LG-like objects found with the
Pairs criterion in both simulations. The filled circles represent LVs with no
blueshifted DM haloes with V circ > 35 km s−1 within the 5–7 Mpc shell
(blue) and within 3–7 Mpc shell (red). The crosses are for the rest of the
LVs.
the group, the proximity to a Virgo-like cluster and the absence of
nearby massive haloes. The flow field has been analysed by means
of σH, which is defined by the rms value of the residual from the
pure Hubble flow, of all galaxies within the LV, defined to be the
volume enclosed within a radius of 7 Mpc around the LG. The re-
sults are compared with the σH calculated for the CNG data. Two
important conclusions are reached here. The first, and the more im-
portant one, is that there is no ‘coldness of the local flow’ problem,
but rather it is the relation between σH and the mean local matter
density that needs to be addressed in the context of the LV. The other
is that within the canonical CDM cosmological models σH depends
only on the mean matter density and not on the cosmological con-
stant. Recently, Tikhonov et al. (2009) have found a similar cold
flow around LG-like objects in a model with warm dark matter of
1 keV particle masses which leads to a cut-off in the power spectrum
above kpeak = 3.7 h−1 Mpc.
The main result that has been found is that for all models consid-
ered here there is a non-negligible fraction of the LG-like objects
with σH close to the observed value. The two CDM simulations
in the box 64h−1 Mpc have about (30–45) per cent, the CDM160
has 25 per cent, the two OCDM simulations have roughly (50–65)
per cent and even the SCDM model has 17 per cent, of their (Pairs)
LG-like objects colder than the observed value. However, the scatter
in σH is not random but it correlates strongly with the mean matter
density within the LV, with higher σH expected for higher density.
In the canonical CDM case, a σH  100 km s−1 implies that the
mean LV density is less than twice mean cosmological density. This
is also consistent with the requirement that there are no blueshifted
galaxies in the LV around the LG. It follows that the old ‘cold-
ness of local flow’ problem reappears as a potentially new problem,
namely the local density–coldness relation. The recent compilation
of the abundance of galaxies in the LV of Tikhonov & Klypin (2009)
provides interesting results. These authors studied the luminosity
function of the galaxies in the CNG data and estimated the LV frac-
tional density to be about 1.4± 0.17 within R = 8 Mpc. Using DM
haloes with V circ > 35 km s−1 as a proxy to luminous galaxies, the
CDM predicted density enhancement in the LV stands in good
agreement with the observed value. The realization that σH and the
local density are closely connected provides another reminder to
the fact that progress in understanding the local dynamics depends
on a parallel advance in understanding galaxy formation.
It has been speculated that the coldness of the local flow is a
manifestation of the DE, which dominates the mass-energy density
of the universe (Baryshev et al. 2001; Chernin et al. 2004, 2007;
Maccio` et al. 2005). The basic argumentation behind that claim is
that very locally the gravitational field is supposed to be dominated
by the cosmological constant and hence the induced Hubble flow is
expected to be cold. This claim has been refuted by Hoffman et al.
(2008), who showed that within a LV defined by 0.75≤ R ≤ 2 Mpc
the flow is dominated by the DM, regardless of the existence of
a cosmological constant. Namely, the OCDM and CDM models
yield virtually the same σH within that volume. The current paper
extends the numerical experiments and reinforces the results of
Hoffman et al. (2008). That earlier work is extended to cover more
simulations of higher resolution and the LV is defined to extend
over 1 ≤ R ≤ 7 Mpc.
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The current work substantiates and gives justification to the the-
oretical arguments suggested by Hoffman et al. (2008) as to why
DE does not dictate the local dynamics. The arguments on the role
of the DE are all based on approximating the local dynamics by the
monopole term, that is a gravitational field induced by an isolated
point-like object. This would have implied a very tight correla-
tion between σH and the mean overdensity within the LV, contrary
to the large scatter manifested by Fig. 4. The arguments advocat-
ing the cooling of the local flow by the DE completely ignore the
environmental effects on the flow. These effects are very clearly
demonstrated in Table 4 which shows that σH nearly doubles by
removing from the benchmark criteria the constraint on the lack
of MW-like haloes within a sphere of 3 Mpc. The proximity of
Virgo-like haloes also changes the value of σH. It follows that the
dynamics of quasi-linear objects such as the LG cannot be properly
modelled without a detailed accounting of environmental effects.
The present paper reaches radically different conclusions than
those expressed in Maccio` et al. (2005) concerning the role of
the cosmological constant in shaping the dynamics of the LV. Yet,
a close inspection shows that there is no technical disagreement
between the two papers. We were careful to follow the selection
criteria of LG-like objects of Maccio` et al. (2005) and hence their
CDM simulation can be directly compared with the present ones.
In spite of the somewhat different value of the physical parameters
of the CDM model used in the two papers, the scatter of σH
and its dependence of the local density are in close agreement. A
careful reading of Maccio` et al. (2005) reveals that their statement
concerning the role of the  term is based on the comparison these
authors did with the OCDM simulation of Governato et al. (1997).
A careful comparison with the σH–δρ/ρ relation of the LG can-
didates in the OCDM simulation shown in fig. 11 of Governato et al.
(1997), and its presentation in fig. 2 of Maccio` et al. (2005), reveals
that it can be reproduced in the present OCDM simulations by omit-
ting the Virgo constraints on the selection of the LG-like objects.
Given the present much better resolution, the number of our LG
candidates is considerable larger than in Governato et al. (1997), in
particular in the densest environments. The linear fit shown in fig.
11 of Governato et al. is biased towards the LGs located in δρ/ρ ≤
1, where most of their LGs are found. Restricting our fit to LGs with
δρ/ρ ≤ 1, a quite similar fit emerges. This indicates that the old
and present OCDM simulations equally reproduce, to within their
resolution limits, the same kind of LG candidates. To summarize, by
neglecting the Virgo constraints on the selection of LG-like objects
and by restricting the analysis to less dense objects the old OCDM
results are recovered. This might hint that the OCDM σH analysis of
Governato et al. (1997) was performed with respect to their ‘cat2’
catalogue rather than the stated ‘cat3’ catalogue, in which the Virgo
constraints were imposed.
No substantial differences are found between the constrained
and unconstrained simulations. The constraints imposed here are
affecting the structure on scales larger than ≈5h−1 Mpc (Klypin
et al. 2003), a scale that coincides with the LV. This implies that
the behaviour of σH predominantly depends on the internal dynam-
ics within the LV and less on the one induced by larger scales.
This also gives further support to the claim that, apart from the
particularities of the very nearby structure, the universe around us
constitutes a very typical realization of the CDM cosmogonies. The
particular dynamical attributes of the LG are its mass range of about
1012 h−1 M⊙, its binary nature, the proximity to the Virgo cluster
and the absence of similar nearby objects. These have been used as
the selection criteria of LG-like objects in the simulations. In Sec-
tion 6, these criteria have been relaxed, while keeping the mass to be
roughly the LG mass. One expects that the proximity of the Virgo
cluster heats the flow field in the vicinity of the LG, due to its tidal
field which induces non-isotropic motions around the LG. Hence,
the relaxation of the condition for a nearby Virgo-like cluster leads
to colder LG-like objects. Similarly, in LG-like objects with a single
MW-like halo, the gravitational field is dominated by a monopole
term and this leads to a colder flow than in binary LG-like systems.
On the other hand, the largest, yet opposite, effect is introduced by
allowing MW-like haloes to be close to the LG. The presence of
such nearby haloes heats the flow considerably. It follows that the
main ingredient that is responsible for the coldness of the local flow
is the relative isolation, and therefore also the low mean local den-
sity, of the LG. Furthermore, in the CDM cosmologies the coldness
of the local flow depends more on the properties of the LG than on
the possible presence of a DE component.
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Parte IV
Ana´lisis y resultados: el Grupo Local
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Cap´ıtulo 8
Formacio´n y estructura del Grupo
Local simulado
En este cap´ıtulo estudiaremos la estructura y formacio´n de los miembros del Grupo
Local1, a saber, M31, MW, y M33 cuando lo hubiese, en diferentes simulaciones de alta
resolucio´n, es decir, en aque´llas en las que se ha resimulado el Grupo Local. Como ya se ha
comentado, estas simulaciones sirven como laboratorio para estudiar el comportamiento
de halos gala´cticos en un entorno que se asemeja a donde se encuentra el Grupo Local
real, lo que nos permite sacar conclusiones de co´mo se podr´ıan haber formado objetos que
son similares a e´ste.
Disponemos de simulaciones CDM de materia oscura que parten de dos realizaciones
diferentes, ΛC-3-DM y ΛC-5-DM. En estas simulaciones estudiaremos, tanto las propieda-
des generales de los miembros principales del Grupo Local, como su proceso de formacio´n.
Tambie´n analizaremos la simulacio´n con componente bario´nica ΛC-3-B, que proviene
de la misma realizacio´n que la ΛC-3-DM, y que nos permitira´ estudiar las galaxias que se
forman en el seno de los halos de materia oscura, as´ı como la inﬂuencia que los bariones
tienen en la materia oscura. Hay que tener en cuenta que au´n no es factible obtener
simulaciones con componente bario´nica de resolucio´n mucho ma´s alta que las realizadas
por CLUES, por lo que es importante conocer el sesgo que los bariones introducen, frente
a las simulaciones con so´lo materia oscura de ma´s alta resolucio´n.
Por u´ltimo, cabe mencionar que tambie´n analizaremos la simulacio´n WDM ΛW-3k.
Con ella estudiaremos las diferencias entre los modelos CDM y WDM a la escala de los
halos principales.
8.1. Propiedades generales del Grupo Local simulado
Ya en el Cap´ıtulo 5 menciona´bamos algunas de las magnitudes ma´s importantes del
Grupo Local en nuestras simulaciones. Ahora completaremos estas cantidades con otras
1No´tese que se empleara´ el te´rmino Grupo Local para referirse tanto al simulado como al real.
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Miembro Magnitud ΛC-5-DM ΛC-3-DM ΛC-3-B ΛW-3k
M31
Np (10
6) 5.2 2.2 4.2 2.3
Np,200 (10
6) 6.0 2.6 4.9 2.6
Mvir (10
11 h−1M⊙) 15 5.7 5.6 5.8
M200 (10
11 h−1M⊙) 18 6.5 6.3 6.5
Rvir ( h
−1kpc) 238 174 171 174
R200 ( h
−1kpc) 302 227 224 227
Vmax ( km s
−1) 193 128 182 127
Vvir ( km s
−1) 167 119 117 119
V200 ( km s
−1) 159 111 110 111
λ 0.014 0.069 0.064 0.072
b/a 0.98 0.80 0.81 0.86
c/a 0.87 0.67 0.73 0.72
tf (10
9 an˜os) 6.5 7.0 6.5 7.5
MW
Np (10
6) 3.9 1.8 2.9 1.8
Np,200 (10
6) 4.5 2.0 3.2 2.0
Mvir (10
11 h−1M⊙) 12 4.6 4.0 4.6
M200 (10
11 h−1M⊙) 13 5.2 4.5 5.1
Rvir ( h
−1kpc) 216 162 154 162
R200 ( h
−1kpc) 274 210 201 210
Vmax ( km s
−1) 178 131 155 131
Vvir ( km s
−1) 152 111 106 111
V200 ( km s
−1) 145 111 99 103
λ 0.037 0.061 0.059 0.055
b/a 0.93 0.97 0.93 0.98
c/a 0.88 0.80 0.82 0.81
tf (10
9 an˜os) 9.0 7.0 7.0 7.5
M33
Np (10
6) − 0.89 1.5 0.87
Np,200 (10
6) − 1.1 1.8 1.0
Mvir (10
11 h−1M⊙) − 2.2 2.0 2.2
M200 (10
11 h−1M⊙) − 2.7 2.4 2.6
Rvir ( h
−1kpc) − 127 123 127
R200 ( h
−1kpc) − 169 162 168
Vmax ( km s
−1) − 112 118 110
Vvir ( km s
−1) − 87 84 87
V200 ( km s
−1) − 87 80 82
λ − 0.022 0.024 0.018
b/a − 0.92 0.97 0.91
c/a − 0.81 0.84 0.81
tf (10
9 an˜os) − 10.5 10.0 10.3
Tabla 8.1: Principales cantidades medidas para los miembros del Grupo Local en simulaciones de
alta resolucio´n: nu´mero de part´ıculas Np, masa M , radio R, velocidad circular V , para´metro de esp´ın λ
(Peebles 1980), relacio´n entre los momentos principales de inercia a, b y c, y tiempo de formacio´n tf .
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Figura 8.1: Distribucio´n de materia oscura en el Grupo Local de la simulacio´n ΛC-3-DM (imagen
perteneciente al Proyecto CLUES).
tambie´n importantes. En la Tabla 8.1 se resumen algunas de ellas para cada halo miem-
bro: nu´mero de part´ıculas, masa, radio, velocidad circular, para´metro de esp´ın (segu´n
Peebles 1980) y cocientes entre momentos principales de inercia. Estos u´ltimos se co-
rresponden con los autovalores que provienen de la diagonalizacio´n del tensor de inercia
Iij =
∑
kmkxikxjk, considerando a > b > c; mientras que los autovectores o ejes prin-
cipales de inercia se denotara´n por Ia, Ib y Ic, respectivamente. En esta tabla, tambie´n
se indica el tiempo de formacio´n, considera´ndolo como el lookbacktime (ve´ase §8.2) en el
cual la masa del halo es la mitad de la masa en el presente.
Para comparar nuestros resultados con los de la literatura, se muestran algunas de
estas cantidades medidas, adema´s de a radio virial, a R200, que es el radio a la que la
densidad es 200 veces la densidad media2; este tipo de criterio se utiliza en ocasiones en
2Los sub´ındices 200 siempre se referira´n a cantidades medidas en el interior de R200, mientras que con
max, al radio donde se produce la velocidad circular ma´xima. Si el sub´ındice es vir o no aparece ninguno
expl´ıcito, se hara´ referencia al radio virial.
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Figura 8.2: Distribucio´n de materia oscura en el Grupo Local de la simulacio´n ΛC-5-DM (imagen
perteneciente al Proyecto CLUES).
la literatura (por ejemplo, recientemente en Diemand et al. 2007, 2008)3.
A continuacio´n se comparara´n las simulaciones de materia oscura entre ellas, la in-
ﬂuencia de la componente bario´nica y el efecto de utilizar WDM en lugar de CDM. La
simulacio´n ΛCDM de materia oscura basada en WMAP3 sera´ la que utilizaremos como
referencia para las comparaciones, ya que es la que presenta ma´s caracter´ısticas en comu´n
con el resto.
Materia ocura
Las dos simulaciones ΛCDM con so´lo componente en materia oscura fr´ıa, es decir,
la que esta´ basada en WMAP3 (ΛC-3-DM) y en WMAP5 (ΛC-5-DM), pertenecen a
dos realizaciones diferentes, por lo que no es posible comparar miembro a miembro. Sin
embargo, podemos sacar ciertas conclusiones generales. La principal es que la basada en
WMAP5 presenta halos mucho ma´s grandes que la WMAP3, tanto en masa (del orden
de tres veces superior) como en radio. Esta caracter´ıstica es general de la simulacio´n, ya
3En otros trabajos se emplea el criterio correspondiente 200 veces la densidad cr´ıtica (Gustafsson et
al. 2006) o 250 veces e´sta (Springel et al. 2008).
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que, como hemos visto en el Cap´ıtulo 5, la masa de Virgo tambie´n es considerablemente
mayor; todo ello es debido a haber empleado una σ8 mayor que en el caso de WMAP3.
En la Figuras 8.1 y 8.2, se pueden ver image´nes que representan el Grupo Local en las
simulaciones ΛC-3-DM y ΛC-5-DM, respectivamente. Se puede apreciar que en la basada
en WMAP5 so´lo dos halos se encuentran presentes en la zona del Grupo Local, no existe
un tercer halo suﬁcientemente signiﬁcativo para incluirlo como uno de los principales, al
contrario que en la de WMAP3.
La Tabla 8.1 muestra claramente co´mo no hay apenas diferencias entre los halos al
utilizar un modelo CDM o uno WDM con mWDM = 3 keV cuando se atiende u´nicamente
a las propiedades globales de e´stos. Ello es debido a que, como vimos en la Figura 4.7,
los cortes en el espectro de potencia hacen que e´ste empiece a caer a una longitud de
onda de unos 30 h−1kpc, que se corresponde a escalas por debajo del taman˜o de los halos
principales del LG. Esto hace que en esta simulacio´n no haya cambios importantes en las
propiedades estructurales de los miembros del LG, aunque s´ı en sus subestructuras, como
veremos en el Cap´ıtulo 9.
Componente bario´nica
Como hemos dicho, la simulacio´n ΛC-3-B corresponde a la misma realizacio´n que la
ΛC-3-DM, pero an˜adiendo componente bario´nica. En la Tabla 8.1, comparando ambas
simulaciones, observamos que las masas totales, radios, para´metros de esp´ın y elipticida-
des apenas cambian. Las u´nicas diferencias se centran en el nu´mero de part´ıculas total,
ya que se an˜aden part´ıculas de gas y estrellas con distintas masas, y en la velocidad
circular ma´xima. Observamos que en las simulaciones sin bariones, Vmax ≈ V200, como
ya se ven´ıa sen˜alando en trabajos anteriores (por ejemplo en Dutton et al. 2007, 2008),
deducie´ndose que la curva de rotacio´n se mantiene aproximadamente plana desde el radio
correspondiente a Vmax hasta el exterior del halo. Al introducir la componente bario´nica,
Vmax aumenta de tal forma que el cociente Vmax/V200 pasa de estar entre 1.15 y 1.3 en
la simulacio´n ΛC-3-DM a valores entre 1.5 y 1.65 obtenidos en la ΛC-3-B, debido que la
componente bario´nica sigue una distribucio´n radial diferente a la de la materia oscura.
Si queremos analizar algunas de estas magnitudes, separa´ndolas por componentes, po-
demos acudir a la Tabla 8.2. Comparando los diferentes halos, vemos que la proporcio´n de
masa en gas de M31 es aproximadamente el doble que la de MW y M33; en M31, adema´s,
los momentos angulares y ejes principales totales y del gas se encuentran orientados en
la misma direccio´n, por lo que la materia oscura y el gas presentan una forma y rotacio´n
similar. Ma´s adelante estudiaremos si en zonas ma´s internas del halo, existe algu´n a´ngulo
preferente entre las direcciones de los momentos angulares totales y del gas.
En lo que se reﬁere a las estrellas en los halos, podemos sen˜alar que hacen que el halo
ma´s luminoso sea M31, seguido por MW y M33, al igual que sucede con sus masas y
taman˜os. Adema´s, atendiendo al color, M31 se muestra ma´s azul que MW y M33. No´tese
que los valores de la luminosidad provenientes de nuestras simulaciones esta´n dentro del
rango estimado por las observaciones.
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Miembro Magnitud TOTAL GAS ESTRELLAS
M31
Np (10
6) 4.2 1.3 0.65
Mvir (10
11 h−1M⊙) 5.6 0.52 0.14
MV − − -20.62
MB − − -20.27
MI − − -21.53
B − V − − 0.35
α(LTOT ,Lgas) (deg) 8 −
α(Ia,TOT , Ia,gas) (deg) 3 −
b/a 0.81 0.88 0.25
c/a 0.73 0.84 0.21
MW
Np (10
6) 2.9 0.53 0.55
Mvir (10
11 h−1M⊙) 4.0 0.21 0.12
MV − − -19.94
MB − − -19.29
MI − − -21.03
B − V − − 0.65
α(LTOT ,Lgas) (deg) 38 −
α(Ia,TOT , Ia,gas) (deg) 17 −
b/a 0.93 0.93 0.60
c/a 0.82 0.88 0.35
M33
Np (10
6) 1.5 0.40 0.29
Mvir (10
11 h−1M⊙) 2.0 0.17 0.064
MV − − -19.15
MB − − -18.55
MI − − -20.21
B − V − − 0.60
α(LTOT ,Lgas) (deg) 48 −
α(Ia,TOT , Ia,gas) (deg) 70 −
b/a 0.97 0.98 0.60
c/a 0.84 0.93 0.40
Tabla 8.2: Valores de algunas medidas del gas y las estrellas para los miembros del Grupo Local de
simulaciones en la simulacio´n ΛC-3-B: nu´mero de part´ıculas Np, masaMvir a radio virial, magnitudes en
las bandas de Johnson B, V e I, color B− V , a´ngulos entre el momento angular total y el del gas y entre
el eje principal de inercia Ia total y el del gas.
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Figura 8.3: Proyeccio´n de la distribucio´n de materia oscura, gas y estrellas, respectivamente, en los
tres halos principales de la simulacio´n ΛC-3-B (primera fila) y distribucio´n de gas en MW vista de cara
(segunda fila) (ima´genes pertenecientes al Proyecto CLUES).
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En la Figura 8.3, se representan las tres componentes en el Grupo Local. Observamos
que las tres siguen distribuciones semejantes: el gas se encuentra principalmente conﬁnado
en las regiones donde existe ma´s materia ocura, al igual que las estrellas, que en su
mayor´ıa se encuentran en los centros de los halos, a excepcio´n de un subhalo de M31,
suﬁcientemente grande como para tener una gran cantidad de gas y estrellas. En esta
ﬁgura tambie´n se puede apreciar en MW la formacio´n de un disco de gas en torno al
centro del halo, y co´mo el gas, y por consiguiente la materia en general, continu´a cayendo
en este halo. Esta acrecio´n tan elevada hace suponer que el halo no esta´ relajado. En §8.3,
estudiaremos con ma´s detalle las galaxias formadas en el interior de los halos de materia
oscura.
8.2. Formacio´n del Grupo Local simulado
Es importante estudiar co´mo ha sido la evolucio´n, el pasado, del Grupo Local, ya
que esto podr´ıa ayudarnos a entender mejor algunas de sus propiedades actuales. Para
analizar esta historia, seguiremos a los miembros del LG hacia atra´s en el tiempo (look-
backtime) y veremos co´mo var´ıan sus propiedades, cua´les y en que´ epocas tuvieron lugar
sus momentos ma´s “trascendentes”. Para ello, estudiaremos las simulaciones de materia
oscura en diferentes e´pocas, empleando como referencia la ΛC-3-DM.
Para trazar esta evolucio´n se ha empleado la herramienta MergerTree del AHF. Dado
un halo a un redshift z, esta herramienta elige como su halo progenitor en un cata´logo
de halos a redshift anterior z′ > z, a aquel que tiene el mayor nu´mero de part´ıculas en
comu´n con e´l. Y as´ı, sucesivamente para varios redshift, se ir´ıa construyendo la historia
de progenitores de cada uno de los halos a estudiar.
En la Figura 8.4 podemos observar co´mo M31 y MW se van aproximando (en distan-
cias como´viles), lo cual era uno de los requisitos para elegir el Grupo Local. La distancia
en coordenadas f´ısicas muestra co´mo inicialmente la distancia entre ambos era bastante
menor y, debido a la expansio´n del Universo, se van separando hasta llegar un momento
(z ∼ 0.5) en el cual la interaccio´n gravitacional se hace ma´s importante que dicha expan-
sio´n y los candidatos comienzan a acercarse (turn around). Observamos co´mo entre z ∼ 1
y z ∼ 0.5 (unos 2 Giga-an˜os) ambos halos permanecen en una situacio´n estacionaria,
sin alejarse ni acercarse. En esta ﬁgura, tambie´n observamos que la velocidad peculiar
relativa radial de M31 y M33 con respecto a MW es muy similar, ya que M31 y M33 se
encuentran muy pro´ximos y MW se dirige hacia ellos. Por contra, la existente entre M31
y M33 es menor y sufre menos cambios.
En la Figura 8.5 se representa la evolucio´n del cociente entre la componente radial de
la velocidad relativa y la velocidad relativa total entre los miembros del LG, o lo que es
lo mismo, el coseno del a´ngulo que forma la velocidad relativa con respecto a la direccio´n
deﬁnida por el par de halos correspondiente. Vemos que la velocidad esta´ orientada en
dicha direccio´n en los pares MW-M31 y MW-M33 a lo largo de toda su evolucio´n. Es decir,
que MW y el grupo M31-M33 han estado acerca´ndose sin apenas desviarse por inﬂuecia
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Figura 8.4: Evolucio´n de la distancia entre M31 y MW (izquierda) empleando distancias f´ısicas (l´ınea
continua) y como´viles (discontinua), y de la componente radial de la velocidad peculiar relativa (derecha)
para M31 y MW (rojo), MW y M33 (azul) y M31 y M33 (verde) para la simulacio´n ΛC-3-DM.
Figura 8.5: Evolucio´n del cociente entre la componente radial de la velocidad relativa y la velocidad
relativa total (derecha) para M31 y MW (rojo), MW y M33 (azul) y M31 y M33 (verde) para la simulacio´n
ΛC-3-DM.
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Figura 8.6: Evolucio´n de la masa virial (izquierda) y el radio virial (derecha) normalizadas a sus valores
en el presente, para los distintos miembros del Grupo Local en la simulacio´n ΛC-3-DM. Se ha seguido el
criterio de colores habitual para M31 (rojo), MW (azul) y M33 (verde).
de campos de marea ajenos. En cambio, a M31 y M33 so´lo les ocurre esto a partir de
z . 1. Tambie´n se puede observar que en el presente la principal inﬂuencia, tanto en MW
como en M33, es M31, razo´n por la cual el cociente entre velocidad radial y velocidad
total relativas entre MW y M33 dismuye ligeramente a z = 0.
De las Figuras 8.4 y 8.5, podemos concluir, por tanto, que M31 y MW han seguido
trayectorias radiales, acerca´ndose, sin haber llegado a interaccionar el uno con el otro
durante su evolucio´n.
Pasemos ahora a estudiar la evolucio´n de los miembros del Grupo Local por separado.
Algunas de las cantidades ma´s importantes que analizaremos (masas, radios, densidades y
orientacio´n del momento angular) sera´n medidas tanto a radio virial como al radio donde
tiene su ma´ximo la velocidad circular. Esto nos permitira´ ver si existe alguna diferencia
entre cada halo en su conjunto y en su parte interna.
Observando la historia de acrecio´n en la Figura 8.6, vemos co´mo la masa y el radio virial
de cada miembro ha ido aumentando con el tiempo, como era de esperar, y que obviamente
hay una diferencia mayor entre M33 y los principales miembros del LG. Observando
la evolucio´n de la masa, es posible indicar fa´cilmente los momentos en los que se han
producido las fusiones principales. El radio virial es una magnitud que evoluciona ma´s
suavemente que la masa, aunque revela las mismas conclusiones. As´ı, vemos que el tiempo
de formacio´n (momento en el que la masa del halo es la mitad de la que tiene en el
presente) de M33 se produce hace 10.5 Giga-an˜os (z ∼ 2) y su evolucio´n desde entonces
es considerablemente ma´s suave que la de los otros halos. Por el contrario, M31 y MW se
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Figura 8.7: Evolucio´n deMmax (izquierda) y Rmax (derecha) normalizadas a sus valores en el presente,
para los distintos miembros del Grupo Local de la simulacio´n ΛC-3-DM. El criterio de colores es el mismo
que en la Figura 8.6.
han formado hace 7 Giga-an˜os, y su evolucio´n es mucho ma´s violenta, menos relajada. En
el caso de M31, las principales fusiones se producen a z = 3 y a z = 1. Y en MW e´stas
esta´n aproximadamente en z = 3, z = 2, entre z = 2 y z = 1, y en z = 0.5. Nos percatamos
de que en z = 0.5, MW tiene una masa ligeramente mayor que la actual, lo cual sucede
a veces en procesos de fusio´n violentos hasta que parte de la materia involucrada se aleja
del halo, no quedando ligada a e´l, y el halo se encuentra en un estado ma´s relajado.
En la Figura 8.7, vemos que la masa contenida en el interior del radio correspondiente a
la velocidad circular ma´xima y dicho radio se mantienen pra´cticamente constantes, excepto
en las momentos de las fusiones principales. Esto es natural, ya que la parte interna se
encuentra ma´s protegida de la ca´ıda de materia externa, salvo en las situaciones en las
que el halo cambia su estructura de forma ma´s signiﬁcativa.
De la evolucio´n de la velocidad circular ma´xima, en la ﬁgura 8.8, es ma´s dif´ıcil extraer
las propiedades concluidas anteriormente, ya que en su ca´lculo, como ocurr´ıa con el radio
en la que e´sta se encuentra, presenta mayor incertidumbre y, por tanto es ma´s ruidoso.
Au´n as´ı, se puede ver la diferencia mencionada entre miembros del LG, as´ı como algunas
fusiones principales.
En lo que se reﬁere a la orientacio´n del momento angular intr´ınseco de los halos,
observamos en la Figura 8.94 que cambia de forma importante durante el proceso de
formacio´n, especialmente en el caso de M31 y MW, en los que llega a estar pra´cticamente
4De ahora en adelante, cuando se representen productos escalares, se asume que los vectores esta´n
normalizados, es decir, que dichos productos escalares son realmente los cosenos de los a´ngulos que forman
los vectores.
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Figura 8.8: Evolucio´n de la velocidad circular ma´xima normalizada a su valor presente para los miem-
bros del LG en la simulacio´n ΛC-3-DM. Se sigue el mismo criterio de colores que en la Figura 8.6.
Figura 8.9: Coseno del a´ngulo formado entre el momento angular intr´ınseco a diferentes e´pocas y el
actual (izquierda) y para´metro de esp´ın (derecha), computado en el interior del radio virial para cada
miembro del LG de la simulacio´n ΛC-3-DM. El criterio de colores es el mismo que en la Figura 8.6.
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Figura 8.10: Evolucio´n de los para´metros b/a y c/a calculados en el interior del radio virial (izquierda)
y del radio a velocidad circular ma´xima (derecha) para los halos miembros del LG en la simulacio´n
ΛC-3-DM. El criterio de colores es el mismo que en la Figura 8.6.
en direccio´n opuesta. No es hasta aproximadamente z = 0.2 en M31 y z = 0.5 en MW
cuando se consigue cierta estabilidad que llega hasta el presente. Tambie´n vemos co´mo
el para´metro de esp´ın cambia durante toda la historia de los halos, especialmente a alto
redshift, aunque permaneciendo entre 0 y 0.1.
De la evolucio´n de la forma de los halos en la Figura 8.10, poco se puede extraer,
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Figura 8.11: Mismas representaciones que en la Figura 8.4 (izquierda y centro) y 8.5 (derecha) para
la simulacio´n ΛC-5-DM.
salvo que cambia sin cesar (especialmente en M31 y MW), pero mantenie´ndose en valores
medios aproximados de b/a = 0.8 y c/a = 0.7.
Figura 8.12: Evolucio´n de la masa (izquierda) y el radio (derecha) virial, normalizadas a sus valores
en el presente, para los distintos miembros del Grupo Local en la simulacio´n ΛC-5-DM. El criterio de
colores es ana´logo al de la Figura 8.6
Si atendemos a otra realizacio´n diferente, en este caso a la de ΛC-5-DM, vemos en la
Figura 8.11 que, aunque la evolucio´n del Grupo Local no es ide´ntica, los miembros prin-
cipales tienen trayectorias radiales, al menos desde z ∼ 0.7, y nunca han interaccionado
antes.
Por otro lado, la formacio´n de cada uno de los halos principales a grandes rasgos no
dista demasiado de la de ΛC-3-DM, como se puede ver en la Figura 8.12. Por supuesto,
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Figura 8.13: Ima´genes de las Galaxias formadas en el seno de los halos M31 (izquierda), MW (centro) y
M33 (derecha) del Grupo Local simulado en composicio´n UBV de cara (primera fila) y de canto (segunda
fila) (ima´genes pertenecientes al Proyecto CLUES).
las fusiones principales se producen a distintos redshift, pero en las dos realizaciones, la
forma de la historia de acrecio´n de masa es similar. Adema´s, en ambas, a partir de z ∼ 0.2,
la evolucio´n es mucho ma´s suave, sin episodios de fuertes fusiones (en la ΛC-5-DM, in-
cluso desde z ∼ 0.5), lo cual es una indicacio´n de que estos halos podr´ıan alojar galaxias
espirales, como veremos que as´ı sucede.
8.3. Galaxias en el Grupo Local simulado
A trave´s de la simulacio´n ΛC-3-B es posibles estudiar las caracter´ısticas de las galaxias
formadas en el seno de los halos principales del Grupo Local simulado. En la Figura 8.13
se muestran de cara y de canto las galaxias asociadas a los halos principales del Grupo
Local simulado en una imagen sinte´tica combinando la luminosidad de las estrellas en los
ﬁltros U, B y V, de modo que los colores ma´s rojos corresponden a estrellas viejas y los
azules a jo´venes.
Observamos co´mo se ha formado un bulbo y un disco de estrellas de entre 5 y 10
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h−1kpc de radio, de forma que la formacio´n estelar ma´s reciente se da en la parte externa
del disco y en los brazos espirales, mientras que en la zona del bulbo residen estrellas
viejas. Vemos tambie´n co´mo M31 es la que presenta estrellas ma´s jo´venes (ma´s azules,
como ya dedujimos al calcular B-V), y M33 es la que tiene el disco ma´s ﬁno.
Masa y velocidad circular
Analizando los perﬁles de masa, velocidad circular y fraccio´n bar´ıonica fBar =MBar/MTOT
en la Figura 8.14, observamos, en primer lugar, que en las zonas ma´s externas del halo,
la materia oscura es la principal componente, tendiendo a coincidir su masa y velocidad
circular con la total. En cambio, conforme nos vamos acercando al centro, la componen-
te bario´nica empieza a cobrar importancia (fBar = 0.5), dominando a partir del 2.5%
del radio virial (1.5% para M33). Vemos que la parte de la componente bario´nica ma´s
importante son las estrellas, que se encuentran concentradas a radios inferiores del 5-7%
del radio virial, formando el halo y disco estelar. Por tanto, tenemos una alta formacio´n
estelar, que hace que no exista mucho gas en las zonas centrales del halo debido a que
e´ste se transforma en estrellas y a que tambie´n puede ser expulsado por los vientos de
supernovas. Tambie´n observamos que en M31 y MW el disco se extiende hasta el 5-7%
de su radio virial, que coincide con la zona de ma´s concentraccio´n de estrellas, llegando a
constituir entre el 0.1 y el 0.4% de la masa total de los halos, mientras que en M33 llega
hasta el 15% del radio virial dando lugar al 2% de la masa total del halo. Por tanto, M33
muestra un disco ma´s extenso que los otros dos miembros. La extensio´n de los discos de
gas en M31, MW y M33 son compatibles con los discos de galaxias espirales.
Por u´ltimo, en la Figura 8.14 vemos que la fraccio´n bario´nica a radio virial se encuentra
por debajo de la co´smica ΩBar/ΩM . Esto es debido a ﬂujos y vientos que han expulsado
bariones fuera del halo.
Rotacio´n y forma
En la Figura 8.15 podemos ver co´mo cambia el a´ngulo entre el momento angular de las
diferentes componentes (materia oscura, gas y estrellas) computado tomando la materia
contenida a diferentes distancias al centro del halo con el momento angular total medido a
radio virial. Tambie´n se muestran los a´ngulos que forman las distintas componentes entre
ellas.
Observamos, en primer lugar, que a radio virial el momento angular total y el de la
materia oscura coincide, debido a que es la componente que domina el halo en su conjunto.
En zonas donde la componente bario´nica se hace importante, los momentos angulares de
las tres componentes se encuentran totalmente alineadas.
Vemos co´mo los momentos angulares en M31 cambian mucho ma´s que en el resto,
llegando a estar, en las zonas de dominio del disco, casi perpendicular al momento an-
gular total a radio virial. Este hecho revela una historia reciente ma´s violenta, donde las
acreciones han hecho que las zonas ma´s externas del halo hayan sufrido cambios fuertes,
mientran que la parte interna mantiene mayor estabilidad, aunque tambie´n vemos que se
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Figura 8.14: Perfiles de masa (izquierda) velocidad circular (centro), y fraccio´n bario´nica (derecha)
para los halos M31 (primera fila), MW (segunda fila) y M33 (tercera fila) en la simulacio´n ΛC-3-B,
para la cual se representa la componente de materia oscura (continuo), gas (discontinuo corto), estrellas
(punteado), bario´nica total (punteado-discontinuo) y total (discontinuo largo). Tambie´n se sen˜ala el valor
de la fraccio´n bario´nica co´smica (recta discontinua) y fBar = 0.5 (recta punteada).
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Figura 8.15: Cosenos de los a´ngulos que forman los momentos angulares de cada una de las componentes
(materia oscura, gas y estrellas) calculados con la materia contenida a distintas distancias del centro del
halo con el momento angular total a radio virial (columna de la izquierda) y entre ellos (columna derecha)
en M31 (primera fila), MW (segunda fila) y M33 (tercera fila) en la simulacio´n ΛC-3-B.
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ve ligeramente afectada.
Los momentos principales de inercia nos permitira´n estudiar la forma de los halos
y de sus diferentes componentes. En la Figura 8.16 observamos sus valores calculados
computando la materia acumulada a distintas distancias del centro del halo, as´ı como el
para´metro de triaxialidad T (Franx et al. 1991), deﬁnida como:
T =
1− b2/a2
1− c2/a2
(8.1)
Como vemos, la materia oscura muestra una distribucio´n ma´s esfe´rica (a, b y c simila-
res) que el gas y las estrellas. El elipsoide del gas se achata considerablemente (disminucio´n
de c) en el disco, aunque en las zonas muy internas se vuelve esfe´rico de nuevo. Algo pa-
recido le ocurre a la componente estelar (excepto para MW), cuyo elipsoide tambie´n se
achata en el interior del halo estelar. Todo esto se ve ratiﬁcado al observar la triaxialidad.
En la Figura 8.17 se analiza la orientacio´n de los momentos angulares con respecto a
los ejes principales de inercia. Vemos que, al menos en las zonas de dominio de la compo-
nente bario´nica, los momentos angulares de cada componente se encuentran totalmente
alineados con su eje menor de inercia, como ser´ıa de esperar. En M31 esta alineacio´n no
es tan perfecta como en los otros halos, por las razones ya comentadas. As´ı, de ahora
en adelante, cuando tomemos como referencia el plano del disco, sera´ el deﬁnido por el
momento angular del gas en el disco.
Por otro lado, vemos que en las zonas ma´s externas, el momento angular de la materia
oscura se encuentra alineado con el eje de inercia menor en M31 y MW. Este resultado
es obtenido tambie´n en los halos de la simulacio´n ΛCDM de materia oscura de Bailin &
Steinmetz (2005). Por el contrario, en M33 es el eje mayor el que se encuentra alineado
con el momento angular de la materia oscura.
Observando los perﬁles del a´ngulo que forma el eje perpendicular al disco con los
ejes principales de inercia en la Figura 8.18, vemos que, en el caso de MW y M33, el
elipsoide de materia oscura se encuentra orientado, pra´cticamente a cualquier radio, con
su eje menor Ic en la direccio´n perpendicular al disco de la galaxia, a excepcio´n de las
zonas ma´s alla´ del disco, donde esta alineacio´n disminuye en el caso de M33. En M31,
por el contrario, el elipsoide de materia oscura cambia a diferentes radios, como ya hemos
comprobado, y en las zonas ma´s externas es el eje mayor el que esta´ alineado con el eje
del disco. En Law et al. (2009) se obtiene este u´ltimo caso como el que mejor ajusta un
modelo de halo triaxial de la Galaxia a las o´rbitas de la corriente de marea producida por
la destruccio´n de la galaxia enana Sagitario.
Relacio´n Tully-Fisher
La relacio´n de escala observacional ma´s importante, con la que podemos comprobar
el realismo de los discos de nuestras galaxias, es la relacio´n Tully-Fisher (TF; Tully &
Fisher 1977; Pierce & Tully 1988, 1992). Esta relacio´n establece que la luminosidad L y la
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Figura 8.16: Perfiles de b/a (punteado) y c/a (continuo) (columna izquierda), y del para´metro de
triaxialidad (columna de la derecha). Todo ello computado en los halos M31 (primera fila), MW (segunda
fila) y M33 (tercera fila) para las distintas de las componentes de las simulacio´n ΛC-3-B.
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Figura 8.17: Perfiles del coseno del a´ngulo que forma el momento angular con los ejes principales de
inercia asociados a a (discontinuo-punteado), b (punteado) y c (continuo). Todo ello computado en los
halos M31, MW y M33, respectivamente, para las distintas de las componentes de las simulacio´n ΛC-3-B.
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Figura 8.18: Perfil del a´ngulo entre el eje perpendicular al disco de gas y los ejes principales de inercia
de la materia oscura a (discontinuo-punteado), b (punteado) y c (continuo). Todo ello computado en los
halos M31, MW y M33, respectivamente, de las simulacio´n ΛC-3-B.
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Figura 8.19: Perfiles de la velocidad de rotacio´n del gas en los discos de las galaxias de M31, MW y
M33, respectivamente, en la simulacio´n ΛC-3-B.
velocidad de rotacio´n Vrot de una galaxia espiral obedecen a L ∝ V
α
rot. Tambie´n se puede
emplear la relacio´n Tully-Fisher de masa estelar que relaciona de similar modo la masa
en estrellas que hay en la galaxia con la velocidad de rotacio´n.
En primer lugar, por tanto, se ha de calcular la velocidad de rotacio´n del disco. En
la Figura 8.19 se representa el perﬁl de la velocidad de rotacio´n del gas en el disco.
Observamos, como venimos comprobando, que el disco de M33 es ma´s homoge´neo, con
una velocidad de rotacio´n que se mantiene pra´cticamente constante en unos 110 km s−1.
En cambio, la velocidad de rotacio´n de M31 y MW oscila en torno a los 130 km s−1.
En la Figura 8.20 se representan las relaciones TF para nuestras galaxias, junto con las
tomadas de Portinari & Sommer-Larsen (2007) (ve´anse sus referencias para ma´s informa-
cio´n), que provienen de diferentes ajustes a datos observacionales (Pierce & Tully 1992,
Tully & Pierce 2000; Dale et al. 1999; Pizagno et al. 2005). Observamos que nuestras gala-
xias se pueden considerar compatibles con los observacionales, aunque sus caracter´ısticas
no coinciden exactamente con la Galaxia, ya que son de masa menor que e´sta. Pero hemos
de recordar que el objetivo de nuestras simulaciones no es el de reproducir exactamente
las galaxias observacionales, sino el de establecer un primer intento de recrear galaxias
espirales en un entorno similar al existente en el universo local real.
Tasa de formacio´n estelar
En la Figura 8.21 se muestra la tasa de formacio´n estelar, es decir, la masa en estrellas
que se ha creado en un intervalo temporal. Vemos co´mo los momentos de mayor forma-
cio´n estelar se corresponden con las e´pocas en las que tambie´n se produce un incremento
mayor de la masa total. Por tanto, la evolucio´n de las estrellas y de la materia total
es coherente, como era de esperar. Vemos tambie´n que nuestros halos presentan varios
episodios de formacio´n estelar, especialmente M31 y MW, algunos de ellos recientes, ya
que han continuado acretando materia en e´pocas actuales. Adema´s, como ya comentamos
anteriormente al medir los colores, M31 es la que tiene formacio´n estelar ma´s reciente
(colores ma´s azules).
8.3. GALAXIAS EN EL GRUPO LOCAL SIMULADO 137
-22
-20
-18
-16
-24
-22
-20
-18
80 100 200
Figura 8.20: Relaciones Tully-Fisher en las bandas B e I (dos primeros paneles) y relacio´n Tully-
Fisher de masa estelar (panel inferior) para las galaxias de M31 (c´ırculo rojo), MW (aspa azul) y M33
(tria´ngulo verde). Tambie´n se representa las correspondientes relaciones observacionales: Pierce & Tully
(1992) (primer panel, l´ınea discontinua), Tully & Pierce (2000) (primer panel, continua, con intervalo de
error en punteado), Dale et al. (1999) (segundo panel, continua y errores en punteado), y Pizagno et al.
(2005) (tercer panel, continua y errores en punteado). Adema´s se ha sen˜alado el punto en el que estar´ıa
la Galaxia real (cuadrado negro en segundo y tercer panel ; Flynn et al. 2006, Sommer-Larsen & Dolgov
2001).
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Figura 8.21: Tasa de formacio´n estelar (panel superior) y evolucio´n de la masa virial (panel inferior)
para los miembros del Grupo Local en la simulacio´n ΛC-3-B.
En resumen, au´n con sus deﬁciencias, podemos considerar que nuestros halos simulados
alojan galaxias espirales con una semejanza razonablemente buena a las galaxias del Grupo
Local real.
8.4. Influencia de los bariones en la materia oscura
Como ya comentamos, es importante analizar co´mo inﬂuye la componente bario´nica
en las propiedades de la materia oscura, ya que no es posible llegar a obtener simulaciones
con bariones con tanta resolucio´n como las que se realizan con so´lo materia oscura. Para
ello, compararemos la distribucio´n de materia oscura en las simulaciones con (ΛC-3-B) y
sin bariones (ΛC-3-DM).
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Figura 8.22: Perfiles de densidad de materia oscura para los halos M31 (primera fila), MW (segunda
fila) y M33 (tercera fila) en las simulaciones ΛC-3-DM (rojo) y ΛC-3-B (azul) de alta (continuo) y media
(punteado) resolucio´n.
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8.4.1. Perfiles de densidad
Ahora pasemos a analizar los perﬁles de densidad de los halos, que se encuentran re-
presentados en la Figura 8.22. Vemos, en primer lugar, que en las zonas ma´s alejadas de
los centros, existe una gran coincidencia entre las cuatro simulaciones (con y sin bariones,
a alta y media resolucio´n). La diferencia, en las zonas ma´s internas entre las simulaciones
de 40963 y 20483 part´ıculas, se debe precisamente a un efecto de resolucio´n, por lo que
cuanto mejor resolucio´n tengan los halos en dichas zonas, mejor podremos analizarlos. Sin
embargo, el comportamiento ma´s importante es la diferencia que en esas zonas internas
existe entre las simulaciones con y sin bariones. Vemos co´mo la materia oscura en la simu-
lacio´n con componente bario´nica esta´ ma´s concentrada en el centro que en la simulacio´n
sin ella, debido a que se ve atra´ıda por el pozo de potencial que los bariones crean cerca
del centro del halo, ya que, como hemos sen˜alado anteriormente, e´stos dominan a partir
del 2.5% del radio virial (1.5% en M33).
Modelos anal´ıticos
Una importante propiedad que se ha venido postulando es la de que los halos de
materia oscura presenten un perﬁl de densidad universal.
Podemos expresar la densidad a una cierta distancia del centro del halo r como:
ρ(r) = ρs × ρprof
(
r
rs
)
(8.2)
donde ρs es la densidad a un radio caracter´ıstico rs y ρprof es la funcio´n que deﬁne la
forma que toma el modelo de perﬁl que utilicemos.
Suele ser u´til expresar la densidad en funcio´n de la normalizacio´n de r al radio virial
Rvir. Para ello, introduciremos el para´metro de concentracio´n c y la variable y, de forma
que:
c ≡
Rvir
rs
y ≡
r
rs
(8.3)
r
Rvir
=
y
c
(8.4)
A continuacio´n, prosigamos calculando la masa M(< r) contenida en una esfera de
radio r y con centro el del halo:
M(< r) =
∫
V
ρ(r)dV = 4π
∫ r
0
r′2ρ(r′)dr′ (8.5)
Empleando la expresio´n (8.2), obtenemos:
M(< r) = 4πρsr
3
sg(y) (8.6)
donde se ha introducido la funcio´n g(y):
g(y) ≡
∫ y
0
x2ρ(x)dx (8.7)
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Por otro lado, tambie´n podemos expresar la masa como:
M(< r) =
4π
3
r3ρ(< r) (8.8)
Combinando esta u´ltima expresio´n con la (8.6), tenemos que:
ρ(< r) =
3ρs
y3
g(y) (8.9)
que cuando r = Rvir, y por tanto y = c, adopta la forma:
ρ(< Rvir) =
3ρs
c3
g(c) (8.10)
Ya introduciendo esta ecuacio´n en la (8.2), ﬁnalmente obtenemos una expresio´n de la
densidad normalizada a la densidad total del halo en funcio´n del radio normalizado al
radio virial:
ρ(r)
ρ(< Rvir)
=
c3
3g(c)
ρprof (y) (8.11)
Si busca´semos la expresio´n de la masa tambie´n normalizada, simplemente tendr´ıamos
que emplear la expresio´n (8.6):
M(< r)
Mvir
=
g(y)
g(c)
(8.12)
Una vez formulada una expresio´n general para la densidad, cabr´ıa preguntarse co´mo
ha de ser la forma del perﬁl ρprof(r).
Los primeros estudios realizados por Quinn et al. (1986) y Frenk et al. (1988) mos-
traban que los halos tienen una estructura isote´rmica con ρ(s) ∝ r−2. Sin embargo, ya
Dubinski & Carlberg (1991) y Crone et al. (1994) comenzaron a tener evidencias de que
los perﬁles de densidad no segu´ıan una ley de potencias.
Navarro et al. (1996, 1997) propusieron una funcio´n anal´ıtica a la que los halos pod´ıan
ser ajustados en sus simulaciones nume´ricas. Siguiendo nuestra nomenclatura, este tipo
de perﬁl presenta la forma:
ρprof(y) =
1
yα(1 + yγ)
β
γ
(8.13)
Vemos que α esta´ relacionada con la pendiente en las zonas cercanas al centro del halo
(r ≪ rs), α + β con la de las zonas externas (r ≫ rs), y γ con las intermedias.
En el caso concreto de Navarro et al. (1996, 1997), (α, β, γ) = (1, 2, 1). En poste-
riores estudios, se vio que el valor de la pendiente en regiones cercanas al centro del
halo (relacionado con α) variaba. As´ı, a modo de ejemplo, Hernquist (1990) lo ﬁjo´ en
(α, β, γ) = (1, 3, 1), y Moore et al. (1999) en (α, β, γ) = (1.5, 1.5, 1). En el modelo de Jing
& Suto (2000), α es un para´metro libre y β = 3− α (γ, como en los modelos anteriores,
continu´a siendo 1).
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Despue´s de muchos estudios, au´n no se ha conseguido acotar satisfactoriamente el
valor de α, debido principalmente a que au´n es necesaria ma´s resolucio´n para analizar
con la suﬁciente calidad las zonas muy cercanas al centro del halo. As´ı, algunas de las
simulaciones con ma´s resolucio´n (Diemand et al. 2008; Stadel et al. 2009; Springel et al.
2008) continu´an diﬁriendo.
Navarro et al. (2004) propuso una expresio´n diferente para el perﬁl de densidad:
ρprof(y) = e
−2µy1/µ (8.14)
Esta fo´rmula fue utilizada inicialmente por Einasto (1969) y Einasto & Haud (1989), por
lo que nos referiremos a ella como el modelo de Einasto.
En la Tabla 8.3 se resumen los modelos a los que intentaremos ajustar nuestros perﬁles:
el de Navarro et al. (1996) cla´sico (NFW), el de Jing & Suto (2000) (JS), los correspon-
dientes a dejar libres α y β (FREE) y γ (FREE4) en el modelo de NFW, y el modelo
de Navarro et al. (2004) (EINA). Vemos que el nu´mero de para´metros a ajustar en cada
modelo va creciendo en un grado de libertad en cada modelo de tipo NFW, y tiene dos
en el de EINA.
Antes de continuar, cabe mencionar que algunos autores utilizan prioritariamente el
factor de escala r2 en lugar de rs. Se introduce r2 como pendiente logar´ıtmica de forma
que:
d ln ρ(r2)
d ln r
= −2 (8.15)
Para los modelos basados en la forma de NFW, r2 = rs(2− α)/(α + β − 2), lo que hace
que r2 = rs para NFW. En el de EINA, tambie´n se cumple que r2 = rs.
Ajuste a modelos anal´ıticos
Existen varios criterios para ajustar los perﬁles provenientes de la simulacio´n a los
modelos anal´ıticos. En nuestro caso, se intentara´ ajustar los logaritmos de la densidad.
As´ı, el ajuste o´ptimo sera´ aque´l que haga mı´nimo el valor:
χ2 =
∑N
i=1 [log ρ(ri)− log ρsim(ri)]
2
N
(8.16)
donde ρ(ri) y ρsim(ri) son las densidades en el intervalo i para el modelo anal´ıtico y para
la simulacio´n, respectivamente, y N es el nu´mero de intervalos del perﬁl de densidad de
la simulacio´n. Para realizar estos ajustes se ha utilizado el programa MINUIT incluido en
las bibliotecas del CERN.
Para realizar los ajustes, se han tomado intervalos de densidad entre un radio mı´nimo
y el radio virial. Este radio mı´nimo se ha elegido tal que fuera coherente con criterios ya
utilizados en la literatura, como en Gustafsson et al. (2006), donde se establece que ha
de ser unas dos veces el factor de suavizado gravitacional de la simulacio´n, o en Reed et
8
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Modelo ρprof(y) c α β γ µ g(y)
NFW
1
yα(1 + yγ)β/γ
libre 1 2 1 − ln(1 + y)−
y
1 + y
JS libre libre 3− α 1 −
y3−α
3− α
2F1
(
3− α
γ
,
β
γ
, 1 +
3− α
γ
,−yγ
)
FREE libre libre libre 1 −
FREE4 libre libre libre libre −
EINA exp(−2µy1/µ) libre − − − libre
1
2
(2µ)1−3µγL(3µ, 2µy
1/µ)
Tabla 8.3: Modelos anal´ıticos a los que se ajustara´n los perfiles provenientes de las simulaciones. 2F1 corresponde a la funcio´n hipergeome´trica
y γL a la funcio´n gamma inferiormente incompleta.
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Miembro Modelo c α β γ µ α + β χ2 rs ( h
−1kpc)
M31
NFW 9.09 1.00 2.00 − − 3.00 0.00181 19.11
JS 5.69 1.28 1.72 − − 3.00 0.00635 30.53
FREE 5.11 1.28 1.59 − − 2.87 0.00105 33.97
FREE4 6.55 1.09 1.80 0.75 − 2.89 0.00095 26.50
EINA 7.80 − − − 6.08 − 0.00636 22.25
MW
NFW 13.44 1.00 2.00 − − 3.00 0.00854 12.04
JS 9.46 1.24 1.76 − − 3.00 0.00768 17.12
FREE 9.09 1.25 1.77 − − 3.02 0.00768 17.80
FREE4 1.67 0.32 4.94 0.33 − 5.26 0.00737 97.12
EINA 12.03 − − − 5.66 − 0.00735 13.45
M33
NFW 15.72 1.00 2.00 − − 3.00 0.00857 8.10
JS 14.62 1.06 1.94 − − 3.00 0.00854 8.71
FREE 13.64 1.05 1.85 − − 2.90 0.00041 9.34
FREE4 10.23 1.27 1.62 1.28 − 2.89 0.00030 12.46
EINA 14.18 − − − 5.45 − 0.00933 8.99
Tabla 8.4: Para´metros de ajustes a diferentes modelos anal´ıticos para los miembros del Grupo Local
de la simulacio´n ΛC-3-DM.
al. (2005) y Power et al. (2003) que aproximan rmin ≈ N
−1/3
200 r200. Concretamente se ha
tomado el radio mı´nimo como 0.8 h−1kpc.
En la Tabla 8.4 se muestran los para´metros de ajuste, as´ı como otras cantidades deri-
vadas de ellos, para los diferentes miembros de nuestra simulacio´n de referencia ΛC-3-DM.
Para los ajustes a perﬁles del tipo NFW es de especial importancia analizar la pendien-
te cerca y lejos del centro de los halos, es decir, α y α+ β, respectivamente. Observamos
que, cuando se deja libre, α+ β toma el valor de 2.9 (excluyendo el FREE4 en MW), por
lo que la imposicio´n de JS de que α + β = 3 no parece estar muy alejada de nuestros
resultados. La pendiente cerca del centro se conserva al pasar del modelo JS al FREE; es
la concentraccio´n lo que cambia (junto con β) en esos casos. Para los dos halos principa-
les, α se encuentra entre 1.2 y 1.3, mientras que para M33 es cercano a la unidad, por lo
que este halo, ma´s pequen˜o y relajado, seguir´ıa mejor que los otros el perﬁl de NFW. El
an˜adir el para´metro γ en el modelo FREE4, parece que no mejora demasiado el ajuste
(compa´rese su χ2 con la del FREE) y por contra hace cambiar los otros para´metros de
forma bastante radical en algunos casos. Por tanto, no parece recomendable an˜adir este
cuarto para´metro libre en los ajustes; es el FREE el que muestra un descenso importante
de su χ2 con respecto al resto.
El modelo de EINA ajusta con una precisio´n similar que el de JS (recordemos que
ambos tienen dos grados de libertad) para M31 y MW, pero considerablemente peor para
M33. Por ello, no parece aportar ningu´n beneﬁcio especial el usar un perﬁl de esta forma
en lugar de los del tipo NFW.
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Miembro Modelo c α β γ µ α + β χ2 rs ( h
−1kpc)
M31
NFW 12.38 1.00 2.00 − − 3.00 0.00923 19.22
JS 7.06 1.33 1.67 − − 3.00 0.00648 33.68
FREE 6.44 1.33 1.55 − − 2.88 0.00077 36.96
FREE4 6.06 1.37 1.50 1.11 − 2.87 0.00075 39.22
EINA 10.88 − − − 6.32 − 0.00667 21.85
MW
NFW 13.00 1.00 2.00 − − 3.00 0.00745 16.65
JS 9.24 1.22 1.78 − − 3.00 0.00641 23.43
FREE 8.38 1.22 1.67 − − 2.89 0.00029 25.83
FREE4 10.33 1.08 1.82 0.82 − 2.90 0.00021 20.96
EINA 11.39 − − − 5.86 − 0.00661 19.01
Tabla 8.5: Para´metros de ajustes a diferentes modelos anal´ıticos para los miembros del Grupo Local
de la simulacio´n ΛC-5-DM.
Por complitud, trataremos tambie´n de realizar estos ajustes, a la simulacio´n CDM
basada en otra realizacio´n, ΛC-5-DM, y la que sigue un modelo WDM, ΛW-3k.
Los halos de la simulacio´n ΛC-5-DM muestran muchas de las caracter´ısticas que ya
hemos comentado en los de la ΛC-3-DM, como se puede ver en la Tabla 8.5. As´ı, los
valores de los para´metros de ajuste son bastante parecidos, por ejemplo, α + β ≈ 2.9,
α ≈ 1.2 − 1.3, y µ ronda 6. Tambie´n corroboramos que el modelo FREE4 no an˜ade
mejora con respecto al FREE (aunque en este caso no perfjudica el ajuste) y que el EINA
no ajusta mejor que el JS.
En lo que se reﬁere a los halos de la simulacio´n con WDM, podemos observar en la
Tabla 8.6 que, prescindiendo del modelo FREE4, los ajustes son muy similares a los de
la simulacio´n basada en CDM.
Por tanto, podemos concluir que, a pesar de que estas simulaciones provienen o bien de
diferentes realizaciones con para´metros cosmolo´gicos ligeramente diferentes (ΛC-5-DM) o
bien de un modelo de materia oscura diferente (ΛW-3k), los perﬁles de densidad mues-
tran un comportamiento bastante parecido, por lo que podemos aﬁrmar que nuestros halos
de materia oscura siguen un perﬁl universal como ya se ven´ıa demostrando en la literatura.
Ahora ya pasemos a estudiar el que era el principal objetivo de esta seccio´n: el efecto
que tiene la componente bario´nica en los perﬁles de materia oscura. En la Tabla 8.7,
podemos observar, como ya dedujimos de la Figura 8.22, que en las zonas ma´s internas
del halo, la pendiente α del perﬁl aumenta, pasando a estar entre 1.7 y 1.8 para M31
y MW y 1.5 para M33. Por contra, en las zonas ma´s externas la pendiente disminuye
muy ligeramente, excepto en el caso de MW cuyo ajuste no es tan ﬁable como se puede
observar en los valores de χ2. Se corrobora, por tanto, que los bariones que se encuentran
en las zonas internas hacen aumentar tambie´n la densidad en materia oscura alla´ donde
se encuentran. Por semejante razo´n, los valores de µ en el modelo de EINA son ma´s altos.
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Miembro Modelo c α β γ µ α + β χ2 rs ( h
−1kpc)
M31
NFW 8.54 1.00 2.00 − − 3.00 0.01050 20.42
JS 4.21 1.37 1.63 − − 3.00 0.00634 41.47
FREE 3.83 1.37 1.50 − − 2.86 0.00208 45.61
FREE4 0.82 1.21 3.40 0.58 − 4.61 0.00621 213.14
EINA 7.10 − − − 6.55 − 0.00638 24.59
MW
NFW 13.80 1.00 2.00 − − 3.00 0.00921 11.75
JS 9.58 1.25 1.75 − − 3.00 0.00830 16.91
FREE 9.38 1.25 1.76 − − 3.01 0.00830 17.28
FREE4 3.55 0.27 4.45 0.34 − 4.72 0.00803 45.70
EINA 12.40 − − − 5.73 − 0.00801 13.07
M33
NFW 15.63 1.00 2.00 − − 3.00 0.00846 8.11
JS 14.22 1.08 1.92 − − 3.00 0.00841 8.92
FREE 13.14 1.07 1.83 − − 2.90 0.00027 9.65
FREE4 25.64 0.44 2.73 0.65 − 3.17 0.00839 4.95
EINA 14.16 − − − 5.58 − 0.00928 8.96
Tabla 8.6: Para´metros de ajustes a diferentes modelos anal´ıticos para los miembros del Grupo Local
de la simulacio´n ΛW-3k.
Miembro Modelo c α β γ µ α + β χ2 rs ( h
−1kpc)
M31
NFW 11.96 1.00 2.00 − − 3.00 0.02781 14.31
JS 2.07 1.74 1.26 − − 3.00 0.00870 82.76
FREE 1.91 1.71 1.04 − − 2.75 0.00189 89.70
FREE4 2.50 1.79 0.92 2.78 − 2.71 0.00121 68.57
EINA 10.26 − − − 10.89 − 0.00948 116.69
MW
NFW 15.06 1.00 2.00 − − 3.00 0.02028 10.24
JS 4.15 1.70 1.30 − − 3.00 0.01109 37.16
FREE 1.75 1.75 1.91 − − 3.67 0.01087 87.91
FREE4 0.97 1.75 2.63 0.89 − 4.38 0.01090 159.72
EINA 16.65 − − − 8.82 − 0.01164 9.27
M33
NFW 20.92 1.00 2.00 − − 3.00 0.01451 5.88
JS 10.14 1.53 1.47 − − 3.00 0.01254 12.13
FREE 9.87 1.48 1.39 − − 2.87 0.00048 12.46
FREE4 7.06 1.69 1.15 1.56 − 2.84 0.00029 17.43
EINA 24.67 − − − 7.70 − 0.01276 4.99
Tabla 8.7: Para´metros de ajustes a diferentes modelos anal´ıticos para la componente de materia oscura
de los miembros del Grupo Local de la simulacio´n ΛC-3-B.
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La presencia de los bariones en los perﬁles de materia oscura hace que sus ajustes
sean signiﬁcativamente peores que en las simulaciones con so´lo materia oscura. El halo
que menos muestra este hecho es M33, que, como ya hemos visto, es el ma´s relajado de
los tres.
Comparando estos resultados con los de Gustafsson et al. (2006), vemos que en sus
perﬁles tambie´n existe la misma tendencia en las pendientes5: al incluir bariones aumenta
α y µ y disminuye ligeramente α+β. Los para´metros de los halos de nuestras simulaciones
son semejantes a algunos de los descritos en Gustafsson et al. (2006) (especialmente para
su halo S1 en los perﬁles del tipo NFW y S2 en el de EINA).
Si comparamos los valores del cociente Vmax/V200 con el del para´metro µ en esta si-
mulacio´n, vemos que cuanto mayor es el uno, tambie´n lo es el otro. Es el mismo efecto
que se puede ver en Pedrosa et al. (2009).
Por u´ltimo, cabe sen˜alar la diﬁcultad intr´ınseca que presenta el ajuste a perﬁles:
siempre es recomendable disponer de ma´s resolucio´n para disponer de mayor nu´mero de
part´ıculas que agrupar en intervalos y as´ı, mejorar la estad´ıstica. Esta limitacio´n es una
de las posibles responsables de que el ajuste al modelo FREE4 sea en muchas ocasiones
peor a pesar de tener ma´s grados de libertad.
8.4.2. Contraccio´n adiaba´tica
En la Figura 8.23 se muestran los mismos perﬁles que en la Figura 8.14, pero an˜adien-
do los correspondientes a la materia oscura. Vemos que cuando se tienen en cuenta los
bariones, existe una mayor concentraccio´n de materia oscura en las zonas internas, que,
como ya hemos visto, ha sido atra´ıda por el pozo de potencial creado por los bariones.
Para predecir co´mo se modiﬁcan los perﬁles de materia oscura cuando existen bariones,
se emplea el modelo de contraccio´n adiaba´tica (Blumenthal et al. 1986). Comprobaremos
si este modelo reproduce ﬁablemente los perﬁles de materia oscura de nuestra simulacio´n
con bariones.
Para ello, se puede aplicar sobre los perﬁles de materia oscura en las simulaciones sin
bariones, conociendo la distribucio´n de bariones (que suponemos que es la que proviene
de la simulacio´n ΛC-3-B). Segu´n este modelo, se considera que la cantidad M(< r) r es
constante. De esta manera, una masa MDM que en la simulacio´n ΛC-3-DM estar´ıa en el
interior de un radio ri, teniendo en cuenta los bariones, pasar´ıa a estar a un radio rf , de
tal forma que se cumple que:
(M ′DM +MBar(rf)) rf =MDM ri (8.17)
donde MBar es la masa de bariones dentro del radio rf . Te´ngase en cuenta que M
′
DM =
MDM (1− fBar), ya que es necesario reducir la masa de cada part´ıcula de materia oscura
5Se ha traducido la notacio´n en las pendientes de Gustafsson et al. (2006) a la que se emplea en el
presente trabajo.
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Figura 8.23: Perfiles de masa (izquierda) y velocidad circular (derecha) para los halos M31 (primera
fila), MW (segunda fila) y M33 (tercera fila) en las simulaciones ΛC-3-DM (rojo) y ΛC-3-B (azul), para la
cual se representa la componente de materia oscura (continuo), gas (discontinuo corto), estrellas (discon-
tinuo corto), bario´nica total (punteado-discontinuo) y total (discontinuo largo). Tambie´n se muestra el
resultado de aplicar el modelo de contraccio´n adiaba´tica a los perfiles de materia oscura de la simulacio´n
ΛC-3-DM considerando una distribucio´n bario´nica como la que se da en la ΛC-3-B (negro). Los paneles
pequen˜os inferiores representan el cociente entre el perfil de materia oscura con contraccio´n adiaba´tica y
el que viene directamente de la simulacio´n ΛC-3-B.
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Figura 8.24: Perfiles de b/a (punteado) y c/a (continuo) (columna izquierda), computados para la
materia oscura en los halos M31, MW y M33, respectivamente, de las simulaciones ΛC-3-B (negro) y
ΛC-3-DM (rojo).
al introducir los bariones una cantidad fBar = M
Bar
vir /M
TOT
vir para que se conserve la masa
total del halo.
En la Figura 8.23 tambie´n se representa el perﬁl correspondiente a corregir los perﬁles
de materia oscura de la simulacio´n ΛC-3-DM por contraccio´n adiaba´tica. Observamos que
su forma se aproxima ma´s a la obtenida en la simulacio´n ΛC-3-B, aunque se sobrestiman
las masas (en un factor inferior a 1.8) y velocidades circulares (por debajo de un factor
1.4) en las regiones ma´s internas del halo, como ya otros estudios tambie´n sen˜alan (Gnedin
et al. 2004; Sellwood & McGaugh 2005; ; On˜orbe et al. 2007; Pedrosa et al. 2009).
8.4.3. Forma del halo de materia oscura
A continuacio´n, estudiaremos co´mo se modiﬁca la forma del halo de materia oscura
ante la presencia de bariones. Para ello, en la Figura 8.24, se representan de manera similar
a la Figura 8.16 los perﬁles de los momentos principales de inercia, pero comparando los
halos de materia oscura en la simulacio´n con y sin bariones.
En la simulacio´n sin componente bario´nica se puede observar co´mo los halos de ma-
teria oscura son ma´s prolados (mayor diferencia de a con b y c) que en la simulacio´n con
bariones, que son ma´s esfe´ricos. Este hecho ya fue inicialmente sen˜alado por Dubinski
(1994), donde se muestra que un halo triaxial se hace ma´s esfe´rico al introducir un po-
tencial esfe´rico en su centro, y de forma similar, en Debattista et al. (2008), se ve que al
introducir discos, las o´rbitas de las pa´rticulas de materia oscura se hacen ma´s esfe´ricas.
En otros trabajos recientes se obtienen resultados equivalentes (Gustafsson et al. 2006;
Abadi et al. 2009; Tissera et al. 2009).
Los momentos de inercia que obtenemos de la simulacio´n con bariones no coinciden,
excepto los de M31, con los deducidos a partir de la o´rbita de Sagitario por Law et al.
(2009) para el halo triaxial de la Galaxia, donde se obtiene b/a ≈ 0.83 y c/a ≈ 0.67 en el
interior de 60 kpc del halo de materia oscura de la Galaxias. Tampoco con los resultados
de Bailin & Steinmetz (2005), cuyos halos de materia oscura simulados presentan unos
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momentos de inercia b/a = 0.75 ± 0.15 y c/a = 0.6 ± 0.1. Aunque, segu´n hemos visto
en ep´ıgrafes anteriores, los para´metros provenientes de las simulaciones dependen del
candidato considerado, var´ıan con el radio al cual se calculen y cambian a lo largo de la
evolucio´n.
Por otro lado, en las zonas ma´s internas (entre el 0.3 y 0.4% del radio virial), existe
una tendecia a que la forma del elipsoide en la simulacio´n con so´lo materia oscura se
vuelva ma´s esfe´rico con respecto al de la simulacio´n con bariones, que es ma´s prolado.
8.5. Conclusiones
Analizando la evolucio´n del Grupo Local en nuestras simulaciones, se ha visto que los
dos principales miembros del Grupo Local simulado han seguidos trayectorias radiales el
uno con el respecto al otro, no han interaccionado en el pasado, y ha habido un per´ıodo de
tiempo donde han permanecido esta´ticos sin acercarse ni alejarse. Hecho que es importante
para la estimacio´n dina´mica de la masa del Grupo Local real.
Se ha comprobado co´mo estos miembros principales han tenido unas historias ma´s
convulsas, con varias fusiones principales. Por contra, M33 es un halo mucho ma´s rela-
jado, formado antes y con una evolucio´n ma´s suave. Se ha ratiﬁcado tambie´n que los
momentos en los que se producen los picos de formacio´n estelar coinciden con los de las
fusiones principales.
Estudiando las galaxias que se han formado en el interior de los halos principales,
hemos observado que se forman discos en las tres, aunque es M33 el que tiene un disco
mejor constituido. Adema´s, se ha visto co´mo la formacio´n estelar y el feedback hacen que
la contribucio´n en masa del gas sea sensiblemente menor que la de las estrellas.
Se ha comprobado co´mo la existencia de componente bario´nica en el centro del halo
hace que la materia oscura tambie´n se concentre en esas zonas ma´s que cuando se prescinde
de dicha componente, y co´mo la correccio´n por contraccio´n adiaba´tica sobrestima las
masas en las zonas internas del halo aproximadamente en un factor 1.5.
Hemos visto tambie´n que la presencia de dicha componente bario´nica hace que el elip-
soide de materia oscura sea ma´s esfe´rico que en las simulaciones con so´lo materia oscura.
Se han obtenido halos de materia oscura, cuyos elipsoides presentaban diferente orien-
tacio´n con respecto al momento angular del disco y diferentes relaciones entre sus ejes
principales en funcio´n del halo elegido. Se ha comprobado que los elipsoides cambian
considerablemente con el tiempo y con el radio al cual son medidos. So´lo los valores de
M31, el halo que ha sufrido una fusio´n principal ma´s recientemente, coinciden con los
deducidos por Law et al. (2009) del ajuste de su modelo de halo a las observacionales de
la corriente de marea provocada por Sagitario. Ser´ıa necesario, por tanto, estudiar ma´s
candidatos a Grupo Local para analizar si e´sta es una caracter´ıstica general o si depende
de las particularidades formacio´n.
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Adema´s, se ha comprobado co´mo el momento angular del halo es un buen trazador
del plano del disco gala´ctico, si bien puede verse alterado si el sistema sufre interacciones
importantes con sate´lites, como en el caso de M31.
En los perﬁles de densidad se ha observado que conforme se aumentan los grados de
libertad en los modelos anal´ıticos de tipo NFW, mejor ajustan los datos de las simulacio-
nes. Sin embargo, esta mejora deja de ser tal cuando se incluye el para´metro relacionado
con la pendiente a radios intermedios. Sea como fuere, se puede concluir que el modelo
NFW cla´sico no es va´lido para nuestros dos halos principales, debido a que no esta´n lo
suﬁcientemente relajados, al contrario que M33.
Por u´ltimo, se ha visto que el utilizar un espectro de potencias cortado para un modelo
WDM con mWDM = 3 keV, no inﬂuye en los perﬁles de densidad ni cambia la estructura
global de los miembros del LG en estas escalas.
Cap´ıtulo 9
Las subestructuras en el Grupo
Local simulado
En el presente cap´ıtulo estudiaremos las propiedades ma´s importantes de las subes-
tructuras de los miembros del Grupo Local simulado. Al igual que en el cap´ıtulo ante-
rior, utilizaremos las simulaciones de ma´s alta resolucio´n, es decir, ΛC-3-DM, ΛC-3-B,
ΛC-5-DM, ΛW-3k, incluyendo tambie´n la simulacio´n WDM con mWDM = 1 keV ΛW-1k.
Analizaremos, en primer lugar, las funciones de velocidad circular de los subhalos
que posee cada halo miembro del Grupo Local en las distintas simulaciones, comparando
nuestros resultados con estudios previos y con observaciones, y prestando especial atencio´n
al problema de los sate´lites perdidos. Tras ello, estudiaremos propiedades relacionadas con
la luminosidad y la metalicidad de nuestros sate´lites. Tambie´n nos detendremos en la forma
de estas subestructuras, as´ı como en las o´rbitas que describen. Por u´ltimo, analizaremos la
evolucio´n de los subhalos de materia oscura para relacionarlos con el origen de diferentes
tipos de galaxias enanas.
9.1. El problema de los sate´lites perdidos
Como comentamos en el Cap´ıtulo 3, el principal problema que surge al comparar los
subhalos de las simulaciones ΛCDM con los sate´lites observados es el problema de los
sate´lites perdidos. Se encuentra mayor nu´meros de subhalos en las simulaciones que en
las observaciones, pudiendo llegar a diferencias de dos o´rdenes de magnitud. Veremos si
este problema se debe a un sesgo entre la materia oscura y la observable, para lo que
compararemos la simulacio´n con bariones ΛC-3-B con las de so´lo materia oscura, o si
surge del empleo de un espectro de potencia con o sin corte, para lo que compararemos
las simulaciones WDM ΛW-3k y ΛW-1k con las CDM.
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M31 MW M33
ΛC-3-DM 760 471 191
ΛC-5-DM 1403 1205 −
ΛC-3-B 764 363 137
ΛW-3k 106 74 29
ΛW-1k 45 25 13
Tabla 9.1: Nu´mero de subhalos que pertenecen a cada miembro del Grupo Local en las simulaciones
de alta resolucio´n.
Distribucio´n radial de subhalos
En primer lugar, veamos el nu´mero y distribucio´n radial de los subhalos. En la Tabla
9.1 se muestra el nu´mero de subhalos para cada uno de los miembros de las simulaciones
a analizar, es decir, el nu´mero de halos que a su vez se encuentran dentro del radio virial
de cada miembro del Grupo Local (halo anﬁtrio´n). Se puede observar que las simulaciones
con y sin bariones que provienen de la misma realizacio´n presentan un nu´mero similar de
subhalos, que la basada en WMAP5 tiene mayor nu´mero y las que siguen un modelo WDM
menor. Concretamente la fraccio´n de subhalos que aparecen en la simulacio´n ΛW-3k con
respecto a su homo´loga de CDM ΛC-3-DM es del 15% y entre la ΛW-1k y la ΛC-3-DM
del 6%, independientemente del halo considerado.
En la Figura 9.1, donde podemos observar co´mo var´ıa la densidad de subhalos en
funcio´n de la distancia al centro de sus halos anﬁtriones, vemos que en los distintos
halos de una misma simulacio´n, estas distribuciones coinciden. En las simulaciones de
so´lo materia oscura, tanto en las CDM como en las WDM, tambie´n coinciden entre s´ı.
En la simulacio´n con bariones, cuando tomamos todos los subhalos, los resultados son los
mismos que en la ΛC-3-DM; en cambio, al escoger so´lo aquellos visibles, vemos que esta´n
ma´s concentrados radialmente que en el caso anterior, as´ı, por ejemplo para r/Rvir = 0.2,
la densidad es el triple que tomando todos los subhalos. Este resultado es compatible con
los obtenidos por Weinberg et al. (2008) y Libeskind et al. (2009), entre otros.
Funciones de velocidad circular de subhalos
Estudiaremos las funciones de velocidad circular de los subhalos en nuestras simula-
ciones y los compararemos con las provenientes de las simulaciones de ma´s alta resolucio´n
de otros trabajos: Via Lactea I (VLI; Diemand et al. 2007), Via Lactea II (VLII; Diemand
et al. 2008) y Aquarius1 (Aq; Springel et al. 2008).
En la Tabla 9.2 se resumen algunas de las propiedades ma´s representativas de los halos
de estas simulaciones junto con los que provienen de las nuestras. Estas tres simulaciones
con so´lo materia oscura logran simular sendos halos gala´cticos aislados con muy alta re-
1Se utilizara´n los datos que provienen del halo de mayor resolucio´n del conjunto de las simulaciones
Aquarius.
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Figura 9.1: Distribucio´n radial de la densidad del nu´mero de subhalos normalizada a la densidad total
de subhalos dentro del halo anfitrio´n en las simulaciones ΛC-3-DM, ΛC-5-DM, ΛC-3-Btomando todos los
subhalos y so´lo aquellos con estrellas, ΛW-3k y ΛW-1k (de izquierda a derecha y de arriba a abajo).
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MHRDM (M⊙) R200 (kpc) M200 (10
12M⊙) Vmax ( km s
−1)
VLI 2.1× 104 389 1.77 181
VLII 4.1× 103 402 1.93 201
Aq 1.7× 103 433 2.52 209
ΛC-5-DM M31 4.3× 105 431 2.57 193
ΛC-5-DM MW 4.3× 105 391 1.86 178
ΛC-3-DM M31 3.4× 105 311 0.89 128
ΛC-3-DM MW 3.4× 105 288 0.71 131
Tabla 9.2: Propiedades de los halos obtenidos en las simulaciones de trabajos previos (VLI, VLII y Aq)
y de nuestras simulaciones ΛC-3-DM y ΛC-5-DM.
solucio´n, empleando los co´digos PKDGRAV y PKDGRAV2 (Stadel 2001; Wadsley et al.
2004), en VLI y VLII, respectivamente, y GADGET3 en Aq. Vemos que estas simulaciones
son de ma´s alta resolucio´n que las nuestras, con halos de mayor taman˜o y masa que los
que provienen de nuestras simulaciones WMAP3. Recordemos que el principal objetivo
en nuestras simulaciones es estudiar halos en el seno de un entorno similar al universo
local real.
En la Figura 9.2 comparamos las funciones provenientes de nuestras simulaciones con
las de VLI, VLII y Aq. No´tese que el aplanamiento de nuestras funciones para velocidades
bajas se debe u´nicamente a efectos de resolucio´n.
Si normalizamos estas funciones a la velocidad circular ma´xima del halo del que provie-
nen, vemos que no en todos los casos coinciden entre ellas. Esto es debido a la dependencia
de la velocidad circular ma´xima del halo anﬁtrio´n con la concentracio´n. Consultando las
Tablas 8.4 y 8.5, vemos que M31 en la simulacio´n ΛC-3-DM es el que tiene ma´s baja
concentracio´n (9 en el modelo NFW), presentando una funcio´n de velocidad circular de
sus subhalos desplazada hacia valores ma´s altos de Vmax/Vmax,host. De igual modo suce-
de para los otros halos, de forma que, por ejemplo, M33 en esta simulacio´n es el que
tiene una funcio´n desplazada hacia valores ma´s bajos y una concentracio´n ma´s elevada
(aproximadamente 16). Las concentraciones de los halos en la simulacio´n ΛC-5-DM son
ma´s similares entre ellos (entre 12 y 13) y, por tanto, sus funciones de velocidad circular
coinciden.
Si la normalizacio´n se hace a la velocidad circular a R200 (Vlast), este hecho no se
produce, y las funciones de nuestros halos y los de VLII y Aq coinciden. Las pequen˜as
diferencias son debidas a la distinta σ8, de forma que cuanto mayor es e´sta, vemos que
ma´s se encuentran las funciones desplazadas a valores altos de Vmax/Vlast, tanto en nues-
tros halos como en VLII (σ8 = 0.74) y Aq (σ8 = 0.90). Por tanto, se concluye que, si
se pretende encontrar una funcio´n universal que caracterice los halos y su subestructura,
habr´ıa que acudir a la velocidad circular ma´xima normalizada a la velocidad circular en
el borde del halo anﬁtrio´n.
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Figura 9.2: Funciones de velocidad circular ma´xima de los subhalos pertenecientes a cada miembro
del Grupo Local en las simulaciones ΛC-3-DM (izquierda) y ΛC-5-DM (derecha), normalizadas a la
velocidad circular ma´xima del halo principal (primera fila) y a la velocidad circular a R200 (segunda fila).
Se muestran estas mismas funciones para las simulaciones VLI, VLII y Aq.
Hasta ahora hemos comparado nuestras funciones de velocidad circular ma´xima con
las provenientes de otras simulaciones de alta resolucio´n, pero es necesario preguntarse
co´mo de bien se ajustan a datos observacionales. En la Figura 9.3, comparamos nuestras
funciones con la que Simon & Geha (2007) deducen a partir de las galaxias sate´lites de
la Galaxia, an˜adiendo ocho de las galaxias ultrade´biles (con MV < −4) recientemente
descubiertas con el SDSS (ve´ase Simon & Geha 2007 y sus referencias para ma´s detalles).
Vemos que el nu´mero de galaxias que se encuentran observacionalmente es menor que
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Figura 9.3: Comparacio´n de las funciones de velocidad circular ma´xima de subhalos en los diferentes
miembros del LG en las simulaciones ΛC-3-DM (izquierda) y ΛC-5-DM (derecha) con las provenientes
de sate´lites de la Galaxia (Simon & Geha 2007).
los subhalos que obtenemos en las simulaciones, especialmente para velocidades circula-
res ma´ximas con valores pequen˜os, donde la diferencia alcanza un orden de magnitud
en ΛC-3-DM y casi dos en ΛC-5-DM. Aparece reﬂejado, por tanto, el problema de los
sate´lites perdidos. Debido a que las otras simulaciones de materia oscura ΛCDM de alta
resolucio´n de la literatura muestran tambie´n este mismo problema, emplearemos, como
hemos comentado anteriormente, por un lado, la simulacio´n con bariones para ver cua´nto
es debido a un sesgo entre halos y galaxias, y, por otro lado, simulaciones WDM, para ver
cua´nto es debido al espectro de potencias elegido.
En la Figura 9.4 se representan las funciones de velocidad circular ma´xima para la
simulacio´n ΛC-3-B tomando, tanto la totalidad de los subhalos que pertenecen a los halos
anﬁtriones, como so´lo aquellos que presentan estrellas. Vemos co´mo cuando so´lo se toman
los subhalos con estrellas, que corresponde a MV . −4.8, se produce, en el rango de
Vmax . 15 km s
−1, un mejor ajuste a la funcio´n que proviene de datos observacionales
(en la que se toman sate´lite con MV < −4), pasando de una diferencia de un orden de
magnitud cuando se toman todos los halos a no existir diferencia en M31 y MW (teniendo
en cuenta las barras de error de la funcio´n observacional).
Por tanto, es posible aﬁrmar que, al menos en parte, el problema de los sate´lites per-
didos se debe al sesgo entre galaxias y halos. Esto es, a que existen halos oscuros que no
han formado galaxias observables en su seno.
Comparemos las simulacio´n CDM ΛC-3-DM con las WDM, que parten de la misma
realizacio´n que la primera pero con un espectro de potencias distinto (ve´ase Cap´ıtulo 4).
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Figura 9.4: Comparacio´n de las funciones de velocidad circular ma´xima de todos los subhalos (izquierda)
y tomando so´lo aque´llos que forman estrellas (derecha) en los diferentes miembros del LG en la simulacio´n
ΛC-3-B con las provenientes de sate´lites de la Galaxia (Simon & Geha 2007).
Una primera visio´n de la distribucio´n de materia oscura de los halos miembros del LG
simulado (Figura 9.5) muestra co´mo el modelo basado en CDM presenta bastante mayor
cantidad de subestructuras que la de WDM.
En efecto, en la Figura 9.6 vemos que las funciones de velocidad circular ma´xima
diﬁeren de las de las simulaciones de materia oscura fr´ıa. As´ı, el nu´mero de halos con
velocidades circulares bajas es menor (entre un factor 10 y 20, ya sea para la ΛW-3k o
para la ΛW-1k). Este hecho puede aliviar el problema de los sate´lites perdidos. As´ı, si
comparamos los resultados de esta simulacio´n con los provenientes de las observaciones,
vemos que ambos coinciden en el modelo WDM con mWDM = 3 keV tomando M31 y
MW; siendo la reduccio´n excesiva para mWDM = 1 keV, apareciendo tres veces menos
subhalos que en las observaciones.
Por tanto, otra posible solucio´n al problema de los sate´lites perdidos es el uso de
modelos WDM en lugar de CDM con una masa de part´ıculas de WDM adecuada. En
Zavala et al. (2009) se demuestra tambie´n, comparando simulaciones CDM y WDM, que
el uso de e´stas u´ltimas consiguen aliviar este problema y reproducir satisfactoriamente la
funcio´n de velocidad circular ma´xima observacional de sate´lites de´biles de ALFALFA, al
igual que se pude ver en Tikhonov et al. (2009), pero, en este caso, para la funcio´n de
velocidad circular ma´xima de vac´ıos.
No´tese que el efecto combinado de emplear un modelo WDM y tomar so´lo aquellos
subhalos con formacio´n estelar podr´ıa hacer reducir au´n ma´s el nu´mero de objetos con
velocidades circulares pequen˜as.
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Figura 9.5: Comparacio´n de las distribuciones de materia oscura para los tres miembros del Grupo
Local en la simulacio´n basada en CDM (izquierda) y en WDM (derecha) (ima´genes perteneciente al
Proyecto CLUES).
9.2. Propiedades observacionales de los sate´lites
En esta seccio´n estudiaremos propiedades observacionales (luminosidad y metalicidad)
de los sate´lites2 simulados provenientes de la simulacio´n ΛC-3-B. Compararemos nuestros
resultados con los provenientes de otras simulaciones, modelos semianal´ıticos y observa-
ciones.
En la Figura 9.7, se muestran las funciones de luminosidad de los subhalos de cada
miembro del LG. Vemos que, como era de esperar, los halos ma´s masivos son tambie´n los
que ma´s subhalos presentan para cualquier luminosidad.
Tambie´n se representa la funcio´n de luminosidad para el halo de la simulacio´n con
2Te´ngase en cuenta que emplearemos el te´rmino sate´lite para referirnos a los subhalos con formacio´n
estelar, es decir, aquellos que ser´ıan observables.
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Figura 9.6: Comparacio´n de las funciones de velocidad circular ma´xima de subhalos en los diferentes
miembros del LG en las simulaciones ΛW-3k (izquierda) y ΛW-1k (derecha) con las provenientes de
sate´lites de la Galaxia (Simon & Geha 2007).
-5 -10 -15 -20
1
Figura 9.7: Funciones de luminosidad de los subhalos en cada uno de los miembros del Grupo Local,
junto con la simulacio´n de alta resolucio´n de Aquarius (Okamoto et al. 2009), y con las provenientes de
los datos recogidos por Metz et al. (2007) y Koposov et al. (2008).
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Figura 9.8: En el panel de la izquierda, histogramas de la metalicidad de los subhalos en los halos
principales del LG en la simulacio´n ΛC-3-B, as´ı como de la abundancia media en hierro calculada para
estrellas de la rama de las gigantes rojas en los sate´lites observados en la Galaxia (ve´anse las referencias
de Li et al. 2010). En el panel de la derecha, metalicidad frente a luminosidad para los subhalos de los
miembros del LG en la simulacio´n ΛC-3-B, y abundancia en hierro frente a luminosidad para los sate´lites
observados en el Grupo Local recogidos por Mateo (1998) y Hill et al. (1995).
ma´s resolucio´n de Okamoto et al. (2009). Sus simulaciones toman los halos ma´s masivos
de las simulaciones de Aquarius y los resimulan con GADGET3 an˜adiendo componente
bario´nica, en la que se incluyen procesos f´ısicos adicionales ma´s complejos que los tenidos
en cuenta en nuestras simulaciones, como enfriamiento dependiente de la metalicidad,
diferenciacio´n entre los diferentes tipos de supernovas, etc. (ve´ase Okamoto et al. 2009 y
sus referencias para ma´s informacio´n).
Vemos como el halo de Okamoto et al. (2009) ofrece una funcio´n de luminosidad que se
encuentra entre MW y M31. Observamos co´mo los sate´lites de M31 son en dos magnitudes
ma´s brillantes que los de Okamoto et al. (2009) a pesar de ser un halo aproximadamente
la mitad de masivo. Esto sugiere, de nuevo, que la formacio´n estelar en nuestros halos es
excesiva y deber´ıa ser reducida por algu´n feno´meno f´ısico adicional (AGN, por ejemplo)
o por otra modelizacio´n del feedback.
En lo que se reﬁere a los datos provenientes de observaciones se representan, por un
lado, la funcio´n de luminosidad de los sate´lites brillantes (MV < −11) de la Galaxia y
Andro´meda provenientes de los datos compilados por Metz et al. (2007), y, por otro, el
ajuste a una ley de potencias de la funcio´n de luminosidad de Koposov et al. (2008),
que incluye los sate´lites ultrade´biles de la Galaxia descubiertos ma´s recientemente por el
SDSS. En ambos casos, se incluyen so´lo aquellos sate´lites que distan menos de 280 kpc
(∼ 200 h−1kpc) de la Galaxia y Andro´meda, segu´n corresponda.
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Observamos co´mo MW, y obviamente M33, no tienen sate´lites muy brillantes (ca´ıda
en las funciones para luminosidades altas). En cambio, M31 s´ı forma sate´lites muy bri-
llantes, de ah´ı que su funcio´n de luminosidad coincida con la de Metz et al. (2007) para
luminosidades altas. Sin embargo, M31 presenta ma´s objetos de´biles que los recogidos
por Metz et al. (2007) (unos tres veces ma´s para MV ∼ −12). En lo que se reﬁere a las
pendientes de las funciones para luminosidades bajas, vemos que MW coincide con la de
Koposov et al. (2008).
Debido a que en nuestras simulaciones no es posible distinguir las abundancias de
metales concretos, para comparar la metalicidad de nuestros sate´lites con los observados,
lo haremos, tal y como sugiere Li et al. (2010), asumiendo que el logaritmo de la proporcio´n
ma´sica en metales en las estrellas Z∗ =M
metal
∗ /M
total
∗ es comparable cualitativamente con
la abundancia media en hierro < [Fe/H] > derivada de los espectros de las estrellas de
rama de las gigantes rojas de los sate´lites de la Galaxia.
En la Figura 9.8, se comparan los histogramas de metalicidad de nuestros subhalos
simulados con los mismos sate´lites observados de la Galaxia que emplea Li et al. (2010)
(ve´anse sus referencias para ma´s informacio´n). Vemos co´mo los picos de nuestros histo-
gramas se encuentran desplazados hacia metalicidades mayores (log(Z⋆/Z⊙) ∼ −1.2) que
las abundancias observadas, debido a la contribucio´n de la excesiva cantidad de estrellas
presentes. Adema´s, te´ngase en cuenta que el modelo de evolucio´n qu´ımica empleado en
nuestras simulaciones es simple, y no tiene en cuenta, por ejemplo, la diferenciacio´n en el
tipo de supernovas (Mart´ınez-Serrano et al. 2008).
En la Figura 9.8, tambie´n se muestra la relacio´n de la metalicidad con la luminosidad
para nuestros subhalos y los sate´lites tomados de Mateo (1998) y Hill et al. (1995). Esta
relacio´n es semejante para los tres halos simulados. Pero, como suced´ıa en los histogra-
mas, nuestras metalicidades son mayores que las abundancias en hierro observacionales.
Sin embargo, si elimina´ramos esa diferencia en el eje correspondiente, la relacio´n entre
metalicidad y luminosidad ser´ıa equivalente a la observacional, aunque, como ya hemos
visto, tambie´n disponemos de sate´lites au´n ma´s de´biles que los observados.
9.3. Formas y o´rbitas de las subestructuras
Otra propiedad a analizar es la forma de los subhalos en el interior de cada miembro del
Grupo Local. En la Figura 9.9 se muestran histogramas de la relacio´n entre los momentos
principales de inercia de los subhalos. Es signiﬁcativo ver que para todos los miembros
del LG se siguen distribuciones semejantes. La mayor parte de los subhalos presentan
valores de b/a en torno a 0.8 y de c/a alrededor de 0.6 (aunque con una dispersio´n un
poco mayor que el primero). No parece haber diferencia entre las simulaciones CDM con
y sin bariones (Knebe et al. 2010, en preparacio´n). Las distribuciones provenientes de la
simulacio´n ΛW-3k presenta mayor dispersio´n que las de CDM debido a que la muestra de
subhalos es considerablemente menor. En esta simulacio´n, c/a presenta su ma´ximo alre-
dedor a 0.7, valor algo mayor que en el resto de simulaciones, por lo que ser´ıan subhalos
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Figura 9.9: Histogramas de la relacio´n entre los ejes principales de los subhalos] pertenecientes a cada
miembro del Grupo Local en las simulaciones ΛC-3-DM, ΛC-5-DM, ΛC-3-B y ΛW-3k (de arriba a abajo).
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Figura 9.10: Relacio´n entre los ejes principales de los subhalos en funcio´n de la distancia al centro del
halo al que pertenecen en las simulaciones ΛC-3-DM, ΛC-5-DM, ΛC-3-B y ΛW-3k (de arriba a abajo).
166 CAPI´TULO 9. LAS SUBESTRUCTURAS EN EL GRUPO LOCAL
0 45 90 135 180
0
0.1
0.2
0.3
0 45 90 135 180
0
0.2
0.4
0.6
0.8
1
0 15 30 45 60 75 90
0
0.2
0.4
0.6
0.8
1
0 45 90 135 180
0
0.1
0.2
0.3
0 45 90 135 180
0
0.2
0.4
0.6
0.8
1
0 15 30 45 60 75 90
0
0.2
0.4
0.6
0.8
1
Figura 9.11: Histogramas (izquierda) y funciones acumuladas (centro) del a´ngulo que forma el mo-
mento angular orbital de cada subhalo con el momento angular intr´ınseco del halo anfitrio´n, y funciones
acumuladas de dicho a´ngulo restringie´ndole al intervalo 0-90o (derecha), para las simulaciones ΛC-3-DM
(primera fila) y ΛC-5-DM(segunda fila). Tambie´n se sen˜alan los intervalos de 45o (rectas verticales pun-
teadas), as´ı como las funciones acumulada que tendr´ıan lugar si existiera una distribucio´n aleatoria de
subhalos en el halo anfitrio´n (recta discontinua).
ligeramente ma´s esfe´ricos. En la Figura 9.10 volvemos a constatar que no hay diferencias
entre los distintos halos y simulaciones, en este caso en funcio´n de la distancia al centro.
Por tanto, concluimos que ni el uso de distintas realizaciones, ni la inclusio´n de bariones,
ni el empleo de un modelo WDM en lugar de CDM, alteran la forma de las subestructuras.
En la Figura 9.11, podemos observar, para las simulaciones CDM de materia oscura,
histogramas del a´ngulo φ que forman el momento angular orbital de los subhalos con
el momento intr´ınseco del halo anﬁtrio´n; o lo que es lo mismo, el a´ngulo que forman las
o´rbitas de los subhalos con el plano que deﬁne dicho momento angular intr´ınseco. Tambie´n
se representan las funciones acumuladas de este a´ngulo y de φ′, tal que:
φ′ =
{
φ si φ 6 90o
180o − φ si φ > 90o
Vemos que los picos de los histogramas se encuentran comprendidos entre 45 y 135o,
mientras que apenas hay subhalos cuyos o´rbitas tiendan a ser coplanarias (φ′ < 45o)
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Figura 9.12: Mismas representaciones que en la Figura 9.11, pero tomando los a´ngulos de los momentos
angulares de los subhalos con respecto al intr´ınseco (primera y segunda fila) y al del plano del disco de
gas (tercera y cuarta fila) del halo anfitrio´n en la simulacio´n ΛC-3-B. Se han tomado en el co´mputo tanto
la totalidad (primera y tercera fila) como so´lo aquellos subhalos con formacio´n estelar (segunda y cuarta
fila).
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con el plano deﬁnido por el momento angular del halo anﬁtrio´n. Esto se traduce en que
so´lo el 35% y el 30%, en las simulaciones ΛC-3-DM y ΛC-5-DM, respectivamente, de los
subhalos presentan φ′ < 45o, es decir, tan so´lo un tercio de los subhalos describen o´rbitas
coplanarias. Observamos, adema´s, que dentro de una misma simulacio´n los halos siguen
la misma funcio´n acumulada de φ′.
Estudiando de igual forma la simulacio´n ΛC-3-B (Figura 9.12), vemos que no existen
apenas cambios con respecto a su homo´loga de so´lo materia oscura, a excepcio´n de M33,
que presenta au´n menos subhalos con φ′ < 45o (un 25%). Si restringimos los subhalos
tomados a aquellos que presentan formacio´n estelar, es decir, a aquellos que ser´ıan obser-
vables, la fraccio´n de sate´lites con φ′ < 45o aumenta al 45% en M31 y MW y se mantiene
en el 25% para M33. Por otro lado si los a´ngulos que computamos son los que forman
los planos de las o´rbitas de los subhalos con el plano del disco de gas del halo anﬁtrio´n,
vemos que la fraccio´n de subhalos con φ′ < 45o es del 30, 35 y 45% para M31, MW y
M33, respectivamente. Mientras que tomando u´nicamente los sate´lites observables pasa a
ser el 35% para M31 y el 45% en MW y M33. As´ı, el seleccionar so´lo halos observables,
obtenemos que la fraccio´n de e´stos que describen o´rbitas coplanarias con el plano de sus
halos anﬁtriones aumenta a lo sumo de un 35% a un 45% del nu´mero del total de halos
visibles. Las diferencias mostradas en M31 entre emplear como referencia un plano u otro
se debe a que es el halo que ma´s diferencia presenta entre su zona interna (donde se
encuentra el disco) y externa (donde se hayan los subhalos); adema´s, no es posible deter-
minar la orientacio´n del momento angular del disco de forma ﬁable porque se encuentra
perturbado, como ya se comento´ en el cap´ıtulo anterior.
Por tanto, podemos concluir que las o´rbitas de los subhalos tienden a ser polares con
respecto al plano deﬁnido tanto por el momento angular intr´ınseco del halo anﬁtrio´n y
como por su disco. Recordemos que segu´n el efecto Holmberg (Holmberg 1969), existe
una tendecia de los sate´lites de las galaxias por seguir este tipo de o´rbitas respecto al
plano del disco. Cuando nos referimos al plano de disco de gas, esta tendencia se reduce,
aunque siguen sin predominar las o´rbitas muy coplanarias (so´lo el 25% tienen φ′ < 30o).
En la Figura 9.13, donde se representa la fraccio´n de halos cuyas velocidades con
respecto al centro del halo anﬁtrio´n forman un determinado a´ngulo con la componente
radial de dicha velocidad, observamos que las o´rbitas de las subestructuras presentan una
tendencia a caer hacia dentro del halo (con ma´ximos en la distribucio´n de los a´ngulos
entre 90 y 120o), atra´ıdos por el pozo de potencial interno.
En la Figura 9.4.1.6 (perteneciente a Klimentowski et al. 2009), en la que se muestra
la relacio´n entre los pericentros y apocentros de las o´rbitas de los subhalos de M31 y
MW en la simulacio´n ΛC-3-DM, vemos que las o´rbitas son muy exce´ntricas, algunas
siguen pra´cticamente l´ıneas rectas. Se comprueba que la mayor parte de los subhalos
esta´n experimentando au´n su primera o´rbita. Tambie´n es importante sen˜alar que no ha
habido intercambio de subhalos entre M31 y MW, lo cual conﬁrma el hecho, indicado en
el cap´ıtulo anterior, de que estos dos halos no han interaccionado en el pasado.
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Figura 9.13: Histogramas de los a´ngulos que forman las velocidades de los subhalos con sus componente
radiales en las simulaciones ΛC-3-DM, ΛC-5-DM y ΛC-3-B, respectivamente
9.4. Evolucio´n de las subestructuras
En Klimentowski et al. (2009) (ve´ase su reproduccio´n a continuacio´n), estudiamos la
evolucio´n de los subhalos desde el punto de visto de los efectos que puedan tener en el
origen de diferentes tipos de galaxias enanas. La evolucio´n de los subhalos para dar lugar
a estas enanas puede venir por tres v´ıas: campos de marea, interaccio´n entre subhalos
dentro de un grupo, y fusiones entre subhalos.
Atendiendo, en primer lugar a las funciones de masas de los subhalos que se encuentran
en cada halo principal, se observa que e´stas evolucionan signiﬁcativamente entre z = 1
y z = 0. As´ı, el nu´mero de subhalos pequen˜os aumenta, mientras que el de subhalos
grandes disminuye segu´n avanza el tiempo. Adema´s, se comprueba que los subhalos van
perdiendo masa desde el momento en que comienzan a formar parte del halo principal
hasta z = 0, mientras que cuando eran independientes hab´ıan estado ganando masa, por
lo que la entrada en el halo anﬁtrio´n supone el punto cr´ıtico que separa ambas fases. Se ve
co´mo los subhalos ma´s masivos suelen entrar en sus halos anﬁtriones antes, en z . 1, por
lo que podr´ıan constituir los progenitores de las actuales galaxias enanas esferoidales, ya
que e´stas han necesitado mucho tiempo para evolucionar. Por contra, los subhalos menos
masivos, que entran despue´s, podr´ıan dar lugar a las enanas irregulares.
En lo referente a los subhalos que forman grupos, no parece existir ninguna transfor-
macio´n especial de estos subhalos por el mero hecho de pertenecer a un grupo, ya que no
interaccionan apenas entre ellos. Algunos subhalos, al entrar en el halo anﬁtrio´n, pueden
formar grupos, pero esta estructura desaparece ra´pidamente una vez que esta´n dentro de
ellos.
La mayor parte de las interacciones importantes que han sufrido los subhalos con
otros halos se produjeron en e´pocas tempranas, antes de que e´stos formaran parte de su
correspondiente halo anﬁtrio´n. Esto sugiere que las galaxias enanas el´ıpticas pueden ser
ma´s el resultado de fusiones que de una evolucio´n por campos de marea, ya que tienden
a ser objetos ma´s aislados y alejados de la Galaxia que las enanas esferoidales.
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9.4.1. The grouping, merging and survival of subhalos in the
simulated Local Group
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ABSTRACT
We use a simulation performed within the Constrained Local UniversE Simulation
(CLUES) project to study a realistic Local Group-like object. We employ this group
as a numerical laboratory for studying the evolution of the population of its subhaloes
from the point of view of the effects it may have on the origin of different types of
dwarf galaxies. We focus on the processes of tidal stripping of the satellites, their
interaction, merging and grouping before infall. The tidal stripping manifests itself
in the transition between the phase of mass accretion and mass loss seen in most
subhaloes, which occurs at the moment of infall on to the host halo, and the change
of the shape of their mass function with redshift. Although the satellites often form
groups, they are loosely bound within them and do not interact with each other. The
infall of a large group could however explain the observed peculiar distribution of the
Local Group satellites, but only if it occurred recently. Mergers between prospective
subhaloes are significant only during an early stage of evolution, i.e. more than 7 Gyr
ago, when they are still outside the host haloes. Such events could thus contribute to
the formation of more distant early type Milky Way companions. Once the subhaloes
enter the host halo the mergers become very rare.
Key words: methods: N -body simulations – galaxies: Local Group – galaxies: dwarf
– galaxies: fundamental parameters – galaxies: kinematics and dynamics – cosmology:
dark matter
1 INTRODUCTION
According to the favoured ΛCDM model galaxies are formed
in a hierarchical way (White & Rees 1978). Small galaxies
form ﬁrst and then merge into larger structures. In this sce-
nario the surviving dwarf galaxies can be viewed as tracers
of the early Universe. Understanding their properties and
evolution is crucial to understanding the ΛCDM Universe
itself.
The Local Group (LG) is the closest and best stud-
ied object of the extragalactic scale (see van den Bergh
1999 for a review). Apart from the two large spirals, the
Milky Way (MW) and Andromeda (M31), it is populated
by several tens of dwarf galaxies which by their morpholog-
ical properties can be divided into irregulars, ellipticals and
spheroidals (Mateo 1998). They are known as the classical
dwarfs. Recently we have witnessed many new discoveries
of ultra faint satellite galaxies in the halo of the MW (e.g.
Sakamoto & Hasegawa 2006; Zucker et al. 2006; Belokurov
et al. 2008). The dynamical properties of these objects are
still very poorly studied, but their alleged extremely high
mass to light ratios (Simon & Geha 2007) suggest that they
might be a rather diﬀerent class of objects.
One could expect that an early Universe progenitor
of a dwarf galaxy should be similar for all types of the
present classical dwarfs (Kravtsov, Gnedin & Klypin 2004)
and would consist of a dark matter halo of mass around 109
M⊙. This amount of mass would allow it to accrete gas even
in the highly ionized environment of the early Universe. The
conservation of angular momentum would require that the
gas and the stellar component formed a disk rather than a
spheroid. Such an object would then undergo evolution due
to baryonic processes such as cooling, star formation, super-
nova feedback, photoevaporation of the gas and heating by
the cosmic ultraviolet background. It remains to be seen if
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Figure 1. Overview of the simulated LG. M31 is located in the
centre of the image, MW at the top right. The image size is 3
h−1Mpc.
these or rather the environmental, purely gravitational pro-
cesses were the dominant factor in shaping dwarf galaxies.
In this work we focus on the latter which can be modelled
with simulations following only the dark matter component.
The studies of stellar populations and kinematics of
dwarf galaxies provide some general hints (see Tolstoy, Hill
& Tosi 2009 for a recent review) concerning the possible
environmental eﬀects. The late type dwarfs (dwarf irregu-
lars) possess rich star formation histories, high amounts of
hydrogen in stellar disks and signiﬁcant angular momenta.
They are usually isolated objects (except for the Magellanic
Clouds). These facts suggest that they evolved in isolation
only by the internal baryonic processes. On the other hand,
the early type dwarfs usually lack gas and do not show any
signs of recent star formation. They also possess very low
or no angular momentum. They typically are close compan-
ions to the MW and M31, but even those isolated ones like
Tucana or Cetus could have evolved in the vicinity of the
large spirals and been ejected recently to more distant orbits
(Gill, Knebe & Gibson 2005; Sales et al. 2007a; Ludlow et
al. 2009). They have high mass-to-light ratios from about
ten to a few hundred solar units. They could have evolved
from a disk like those present in dwarf irregulars by strong
gravitational interactions. These interactions could take the
form of mergers or tidal forces.
The latter idea has been developed into the so-called
tidal stirring scenario (Mayer et al. 2001). Using N-body
simulations it has been demonstrated that indeed a trans-
formation from a disk to the dwarf spheroidal is possible
by pure tidal interactions with a host galaxy. Mayer et al.
(2001) have shown that low surface brightness disks would
produce dwarf spheroidal galaxies we observe today, while
high surface brightness disks would lead to the formation of
dwarf ellipticals. Depending on the adopted star formation
history this scenario is able to reproduce dwarf spheroidals
with moderate mass-to-light ratios (Klimentowski et al.
2007, 2009) as well as strongly dark matter dominated ones
if the gas is expelled early on (Mayer et al. 2007).
Mergers and interactions between dwarfs could be an-
Table 1. The properties of the LG: distance and relative velocity
between the two main members, the velocity dispersion around
the Hubble ﬂow, the overdensity within a sphere of 7 Mpc centred
on the LG, distance from the LG to the Virgo cluster and the
virgocentric ﬂow. The second column gives the values from the
simulation. For comparison, the third column provides also the
observed values. The references for the observed values in the last
column are: 1 - Karachentsev et al. (2004); 2 - van der Marel &
Guhathakurta (2008); 3 - Tikhonov & Klypin (2009); 4 - Hudson
(1993); 5 - Fouque´ et al. (2001); 6 - Tonry et al. (2000).
Property Simulated Observed Ref.
d (M31–MW) 0.91 h−1 Mpc 0.77 Mpc 1
Vrel (M31–MW) -193 km s
−1 -130 km s−1 2
σH(r < 7 Mpc) 100 km s
−1 90 km s−1 3
δρ/ρ (r < 7 Mpc) 0.82 0.8 4
d (LG–Virgo) 10.9 h−1Mpc 18.0 Mpc 5
Virgocentric ﬂow -255 km s−1 -409 km s−1 6
other channel for the formation of early type dwarfs since
they could lead to a very strong evolution (e.g. Knebe et al.
2006; Angulo et al. 2009), as in the case of larger galaxies
(e.g. Springel, Di Matteo & Hernquist 2005). It has also
recently been proposed that dwarf galaxies might be ac-
creted on to their hosts in groups which may explain e.g.
the particular distribution of dwarfs around the MW and
M31 (Libeskind et al. 2005; Metz, Kroupa & Jerjen 2007,
2009a; D’Onghia & Lake 2008; Li & Helmi 2008; Metz et al.
2009b). In this work we discuss this second scenario of the
formation of early type dwarf galaxies using a cosmological
N-body simulation of a LG. Our purpose is to study merg-
ers and interactions of haloes which end up as subhaloes. We
also consider the infall of these objects together as a group
of small haloes.
The paper is organized as follows. Section 2 contains
the description of the simulation used in this analysis and
the halo ﬁnding algorithm which provides the basis for this
study. In section 3 we characterize the main properties of
the subhalo population of the two largest haloes; we discuss
their mass functions, their survival times and the evolution
of their masses. In section 4 we study the behaviour of sub-
haloes in groups; we provide the statistics of groups around
the two largest haloes, describe the mass functions of the
largest groups and follow their history. The eﬀect of mergers
and interactions between subhaloes is discussed in section 5.
The discussion follows in section 6.
2 THE SIMULATION
We analyze a constrained dark matter simulation of the LG.
This simulation is part of the CLUES project1, a collabo-
ration whose main goal is to produce realistic cosmological
simulations of the Local Universe by imposing observational
constrains on the mass and velocity ﬁelds of the initial ran-
dom Gaussian ﬂuctuation realizations. For this simulation
we have used a box of 64h−1Mpc size assuming a spatially
ﬂat cosmological model with WMAP3 parameters (Spergel
1 http://clues-project.org
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Figure 2. The cumulative mass function of subhaloes found within one virial radius of two most massive haloes normalized by the
volume of that region. The left panel shows N(> M) at redshift z = 0. The right panel presents the mass function of the same haloes
traced back to redshift z = 1. The upper axis indicates the number of particles in a halo. Vertical dotted lines indicate our completeness
limit of 100 particles.
Table 2. The properties of the ﬁve most massive haloes identiﬁed in the simulation. The columns list the assigned name of a halo, its
virial mass, the virial radius, the number of particles inside the virial radius and the spin parameter (according to Peebles deﬁnition).
Name Mvir[10
11h−1M⊙] rvir[h
−1kpc] N λ
Andromeda (M31) 5.69 173.5 2239732 0.0686
Milky Way (MW) 4.62 162.0 1821419 0.0607
3rd halo 2.66 134.7 1045831 0.0722
4th halo 2.24 127.2 883066 0.0219
5th halo 2.01 122.7 738875 0.0420
et al. 2007): Ωm = 0.24, Ωb = 0.042, ΩΛ = 0.76, the Hub-
ble constant h = 0.73, the normalization σ8 = 0.75 and the
slope n = 0.95 of the power spectrum.
First, a constrained density ﬁeld on a grid of 2563
mesh points was obtained applying the Hoﬀman & Ribak
(1991) algorithm for generating constrained realizations of
Gaussian random ﬁelds. As observational constraints we
have used the radial velocities of galaxies drawn from the
MARK III (Willick et al. 1997), SBF (Tonry et al. 2001)
and the local volume galaxy catalog (Karachentsev et al.
2004) as well as the positions of nearby X-ray selected clus-
ters of galaxies (Reiprich & Bo¨hringer 2002). The algorithm
has been described in detail in Zaroubi, Hoﬀman & Dekel
(1999), Kravtsov, Klypin & Hoﬀman (2002) and Klypin et
al. (2003). With this algorithm to calculate the initial con-
ditions the resulting simulation contains the main features
which characterize the Local Universe. In the large simula-
tion box the Virgo as well as the Coma cluster and the Great
Attractor are approximately at the right positions whereas
the small scale structure is essentially random. A smaller
box like the one we discuss here contains an object which
can be identiﬁed as the Virgo cluster.
Within our simulation box we represent the linear power
spectrum at redshift z = 100 by Nmax = 4096
3 particles of
mass mDM = 2.5 × 10
5h−1M⊙. We then Fourier transform
the constrained density ﬁeld and substitute the overlapping
Fourier modes in our otherwise random realization. At ﬁrst
we degrade the mass resolution to 2563 particles and identify
the position of the simulated LG at z = 0. To this end
we start at the position of the simulated Virgo cluster and
search for a Local Group like object at the right position.
After identifying such an object we ﬁnd all the particles
within a sphere of radius 2h−1Mpc centred on the simulated
object and determine the Lagrangian coordinates of these
particles in the initial conditions.
In a next step we resimulate the evolution of the LG
using the full resolution (40963) within this sphere of radius
2h−1Mpc. Here we follow the algorithm described in Klypin
et al. (2001) and degrade the mass and force resolution in
those areas that are far away from the Lagrangian region
from which the LG forms. To this end we put concentric
regions around the high-resolution area, each of them pop-
ulated with particles 8 times more massive. In the end we
have ﬁve diﬀerent mass reﬁnements ranging from 40963 at
the high resolution area to 2563 in the outer parts of the
simulation box. Thus we simulate with very high resolution
the evolution of the LG in the right environment. The evo-
lution of the same region has been also simulated including
gas dynamics and star formation (Libeskind et al. 2009).
The simulation has been performed using the TreePM
parallel N-body code GADGET2 (Springel 2005). For the
high mass resolution particles we used a ﬁxed comoving
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Plummer equivalent softening of 500 h−1 pc at early red-
shift and changed to 100 h−1 pc physical since z = 4. For the
rest of the mass reﬁnement levels, we increase the Plummer
softening by a factor of approximately two at every level. To
follow the evolution of the LG we have stored in total 134
outputs equally spaced in time, which translates into a time
diﬀerence of 0.1 Gyr between consecutive snapshots. The
overview of the simulated LG in the ﬁnal output is shown
in Fig. 1 and the properties of its ﬁve most massive haloes
are listed in Table 1.
In order to identify haloes and subhaloes in our simu-
lation we have run the MPI+OpenMP hybrid halo ﬁnder
AHF (AMIGA halo ﬁnder, to be downloaded freely from
http://www.popia.ft.uam.es/AMIGA). AHF is an improved
version of the MHF halo ﬁnder (Gill, Knebe & Gibson 2004a),
which locates local overdensities in an adaptively smoothed
density ﬁeld as prospective halo centres. The local poten-
tial minima are computed for each of these density peaks
and the gravitationally bound particles are determined. We
stress that our halo ﬁnding algorithm automatically iden-
tiﬁes haloes, subhaloes, subsubhaloes, etc. For more details
on the mode of operation and the actual functionality we
refer the reader to Knollmann & Knebe (2009) where the
AHF halo ﬁnder is described in detail.
For each halo, we compute the virial radius rvir at which
the density M(< r)/(4pir3/3) drops below ∆virρb where
ρb is the cosmological background density. The threshold
∆vir is computed using the spherical top-hat collapse model
and is a function of both cosmological model and time (e.g.
 Lokas & Hoﬀman 2001). For the cosmology we are using,
∆vir = 355 at z = 0. Subhaloes are deﬁned as haloes which
lie within the virial region of a more massive halo, the so-
called host halo. As subhaloes are embedded within the
density of their respective host halo their very own den-
sity proﬁle usually shows a characteristic upturn at a radius
rt ∼< rvir, where rvir would be their actual (virial) radius
if they were found in isolation.2 We use this ‘truncation ra-
dius’ rt as the outer edge of the subhalo and hence (sub)halo
properties (i.e. mass, density proﬁle, velocity dispersion, ro-
tation curve) are calculated using the gravitationally bound
particles inside either the virial radius rvir for a host halo or
the truncation radius rt for a subhalo.
Once the halo ﬁnding is completed all haloes are traced
back in time. For this purpose the halo must be linked to
its progenitor in the previous simulation output. We do
that using the following prescription. A halo progenitor is
identiﬁed in the previous snapshot by maximizing the ratio
C2i /(NiNj), where Ci is the number of common particles
shared between the i-th halo of the current snapshot and
the j-th halo of the previous snapshot while Ni and Nj are
the total numbers of particles in these haloes.
This simple formula works surprisingly well in identify-
ing the correct halo in the past. Unfortunately, sometimes
the correct halo is missing in the previous snapshot because
it was not found by the halo ﬁnder. This happens, for ex-
2 Note that the actual density proﬁle of subhaloes after the re-
moval of the host’s background drops faster than for isolated
haloes (e.g. Kazantzidis et al. 2004a); only when measured within
the background still present we will ﬁnd the characteristic upturn
used here to deﬁne the truncation radius rt.
Figure 3. The ratio between the ﬁnal mass of a subhalo at the
end of the simulation and its mass at the infall time, as a function
of infall time for M31 (upper panel) and MW (lower panel).
ample, when a smaller halo passes close to the centre of a
larger one and due to its low density contrast the halo ﬁnder
may not be able to identify it. To take care of this problem
(wrong identiﬁcation would lead to something which looks
like a halo splitting in two) we also check that the mass
of the progenitor is close to the mass of the descendant: if
the mass ratio is smaller than 0.8 we look for the correct
progenitor halo two (instead of one) snapshots earlier. This
parameter was tuned to the actual properties of the halo
ﬁnder. This procedure is applied recursively until we ﬁnd a
credible progenitor in one of the higher redshift snapshots.
In practice, however, we never have to skip more than one
or two snapshots.
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Figure 4. Example of the evolution of a satellite subhalo. The solid line shows the mass of the subhalo and the dashed one its distance
from the host galaxy divided by its evolving virial radius, as a function of time. The dotted line shows the distance of one virial radius
from the host, which we adopt as a measure of the orbit entry point for the subhalo. During the ﬁrst stage of the evolution the subhalo
gains mass. After entering the orbit around its host it starts losing mass due to tidal stripping.
3 PROPERTIES OF THE SATELLITES
The ﬁrst two rows of Table 2 list the properties of the two
most massive haloes identiﬁed in the last simulation output
corresponding to redshift z = 0. We will call the largest one
Andromeda (M31) and the second largest the Milky Way
(MW). In this section we study in detail the properties of
the satellites of these largest haloes. The left panel of Fig. 2
shows the mass function N(> M) of all subhaloes belong-
ing to the two most massive haloes at redshift z = 0. The
subhaloes were identiﬁed within one virial radius of their
host. The relation was scaled by the volume of each region
in which subhaloes were selected. In this case the mass func-
tions are very similar for both haloes. Note that the shapes of
the mass functions ﬂatten towards smaller masses signifying
loss of completeness. This happens at masses corresponding
to about 100 bound particles or 2.5 × 107 h−1 M⊙. Unless
otherwise stated, from now on we will consider only haloes
with masses above this value.
The right panel of Fig. 2 shows the cumulative mass
function of all subhaloes found at redshift z = 0 traced back
to z = 1. Comparing the panels we see that with decreasing
redshift the number density of small mass haloes increases
and the whole slope of the relation steepens. This suggests
that subhaloes which were originally more massive lose mass
during their evolution. This process is due to the tidal in-
teractions of subhaloes with their host halo and is common
for satellites of all large galaxies (cf. Mayer et al. 2001; Gill
et al. 2004b; Giocoli, Tormen & van den Bosch 2008).
This phenomenon is further illustrated in Fig. 3 which
shows the ratio between the ﬁnal mass of a surviving satel-
lite at the end of the simulation and its mass at the infall
or orbit entry time as a function of infall time, i.e. the time
it crosses the virial radius of the host for the ﬁrst time. The
tendency for mass loss is clearly seen as the ratios are typi-
cally much lower than one especially for those haloes which
became satellites early. Figure 4 shows this process in detail
for a single example subhalo. During its evolution it ﬁrst
gains mass as the hierarchical formation scenario predicts,
but then reaches a point at which it starts losing mass. As
expected, the moment when the mass trend reverses is close
to the time at which the subhalo becomes a satellite of a
larger halo, which will be its host for the rest of the simula-
tion. From that moment on the satellite is being stripped by
tidal forces of the host. The mass loss obviously depends on
the infall time but also on other parameters like the orbit.
The presented example is a rather extreme case. According
to Fig. 3 most haloes do not lose that much mass. Also not
all subhaloes follow this path of evolution. Many of them
just fall into the host halo and merge with it.
Figure 5 shows the survival time of a satellite in terms
of the number of pericentre passages it sustains. In the up-
per panel only those satellites were selected which did not
survive until the end of the simulation and were completely
destroyed. Many subhaloes do not survive even a single peri-
centre passage, they fall straight inside and merge with the
host. This behaviour is in agreement with other N-body
studies where it was found that majority of stars in the
present MW halo comes from the most massive subhaloes
that were accreted in the past (e.g. Bullock & Johnston 2005;
Sales et al. 2007b). There are however still more than a hun-
dred of satellites per halo, which were able to survive up to
eight pericentre passages. Their orbital history is illustrated
by the histogram in the lower panel of Fig. 5. Presumably,
these might be the dwarf spheroidal galaxies of the LG that
we presently see as, according to the tidal stirring scenario
(Mayer et al. 2001; Klimentowski et al. 2009), a signiﬁcant
number of pericentric passages accompanied by substantial
mass loss are required to transform a disky stellar compo-
nent into a spheroid.
Actually, at the end of the simulation, M31 has 198 and
the MW 136 surviving subhaloes inside the virial radius. It
is interesting to look at the distribution of the shapes of the
orbits of these subhaloes. Figure 6 plots the apocentre versus
pericentre (ra and rp) for those subhaloes that survived until
the end and completed at least one orbit around their host.
Note that M31 subhaloes are strongly underrepresented be-
cause many of them found inside the virial radius at the
end have not yet completed a single orbit (see the next sec-
tion). Figure 7 presents the distribution of the ratio rp/ra
of the same subhaloes. We can see that there is a strong
preference for rather eccentric orbits in agreement with the
results found by Gill et al. (2004b) and Diemand, Kuhlen &
Madau (2007).
Figure 8 shows the mass of subhaloes at the moment
of orbit entry as a function of redshift at which the infall of
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Figure 5. The survival of subhaloes. The upper panel shows
the numbers of pericentre passages survived by subhaloes before
their destruction therefore it shows those which eventually did not
survive until the present. Subhaloes with zero pericentre passages
were accreted directly on to the host halo and destroyed during
their ﬁrst passage. The lower panel corresponds to those subhaloes
which survived until the end of the simulation and shows the
fraction of subhaloes that survived a given number of pericentre
passages to all surviving subhaloes separately in the M31 and
in the MW. Here subhaloes with zero pericentre passages have
entered their host recently and have not yet reached the pericentre
of their orbit. In each panel the horizontal shading corresponds
to the M31, the skewed one to the MW.
the subhalo takes place. The Figure allows us to hypothe-
size on the possible evolution of the subhaloes in diﬀerent
mass ranges. The majority of large mass subhaloes (with
masses around 109 M⊙) enter their orbits at around z = 1.
These are most probably the progenitors of dwarf spheroidal
galaxies. As shown in Klimentowski et. al (2009) a halo of
this mass possessing a stellar disk at z = 1 has enough time
Figure 6. The distribution of orbits for subhaloes that survived
until the present, were found inside the virial radius of the host
and completed at least one orbit around it. The ﬁlled and open
circles show the apocentre versus pericentre distance respectively
for M31 and MW subhaloes. The line indicates the circular orbits.
Figure 7. The distribution of peri- to apocentre ratio for the
same sample of M31 and MW subhaloes as shown in Fig. 6.
to form a dwarf spheroidal by the present by tidal stirring.
The mass loss that occurs in this process can be very sig-
niﬁcant as demonstrated by Fig. 3 (cf. Mayer et al. 2001;
Hayashi et al. 2003; Gill et al. 2004b; Kazantzidis, Moore &
Mayer 2004b; Kampakoglou & Benson 2007; Klimentowski
et al. 2007, 2009; Pen˜arrubia, Navarro & McConnachie 2008;
Giocoli et al. 2008) which at the end of the evolution leaves
us with masses of the order of few times 107M⊙, as indeed
measured for most dwarf spheroidals (e.g.  Lokas et al. 2008;
 Lokas 2009).
The subhaloes that start orbiting their host later most
probably correspond to dwarf irregular galaxies, as they al-
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Figure 8. The maximum mass of a subhalo as a function of red-
shift at which this mass was reached. The mass corresponds to
the moment when a subhalo enters its orbit around the host halo
and starts losing mass, as shown in Fig. 4. The upper diagram is
for the subhaloes of M31 while the lower one for the subhaloes of
the MW. Only subhaloes which survived until the present time
were plotted. The solid line in each panel indicates our complete-
ness limit of 100 particles, corresponding to M = 2.5 × 107h−1
M⊙.
ready have the correct masses around 108 − 109 M⊙ and
not enough time to evolve anymore. If they are also dwarf
spheroidals today they would need to be dwarf spheroidals
already at the moment of orbit entry. A process which could
lead to the formation of a dwarf spheroidal (or a dwarf el-
liptical) at large distance from a host galaxy is a collision of
its progenitor with another similar object.
Another class of satellites that can be distinguished in
Fig. 8 are the galaxies which enter their orbits early and
possess low masses of the order of a few times 107 M⊙.
They would then evolve by tidal stirring, like normal dwarf
spheroidals, leading to similar objects but of much smaller
masses. These could be the progenitors of the ultra faint
dwarfs with expected present masses of around 106 M⊙ and
smaller. As demonstrated in Klimentowski et al. (2009) the
tidal stripping alone does not signiﬁcantly change the mass-
to-light ratios so if they indeed possess high M/L values,
they must be due to the processes involving the evolution
of the baryonic component, in particular the gas dynamics.
Indeed, their very low initial masses could suppress star for-
mation in the early stages (e.g. White & Rees 1978; Kauﬀ-
mann, White & Guiderdoni 1993; Mayer et al. 2007). Then
they would host very few stars from the beginning which
explains why they possess so few stars at the present time
(Haiman, Rees & Loeb 1997).
Obviously, the mass resolution of the simulation de-
scribed here is not suﬃcient to study the tidal stripping
of satellites in detail. Figures 3 and 4 should therefore be
considered only as indicative that this process is indeed
present. In order to make reliable predictions on its eﬀec-
tiveness one needs to follow the evolution of dwarf galaxies
with much higher resolution, which usually means evolving
a single dwarf in a ﬁxed potential of the host, as done e.g. in
Klimentowski et al. (2007, 2009). Our purpose here is rather
to investigate other possible scenarios for the formation of
early type dwarfs which involve neighbours. The following
sections are therefore devoted to the evolution of satellites
in groups and the merging of satellites.
4 SATELLITES IN GROUPS
It has been recently proposed that the infall of subhaloes on
to a large halo might occur in groups. The claims have been
based both on N-body simulations (e.g. Li & Helmi 2008;
Angulo et al. 2009) and observational data (e.g. D’Onghia
& Lake 2008; Metz et al 2009a). The distribution of dwarf
satellites of the MW also suggests that they did not in-
fall from completely random directions and form a disk-
like structure (Metz et al. 2007, 2009a). If such groups of
infalling haloes were bound the probabilities of their close
interactions and mergers before the infall would be much
higher than for randomly distributed haloes. In this case
the haloes inside such groups could be the progenitors of
at least some dwarf spheroidal or elliptical galaxies forming
them either by tidal interactions or collisions. In this section
we study such a possibility in detail.
4.1 Group finding algorithm
Our group ﬁnding algorithm is a generalized version of the
friends-of-friends (FOF) algorithm (Davis et al. 1985). As in
the classical FOF procedure, we deﬁne a linking length. An
additional parameter is the number of simulation outputs or
a time period. Two haloes are considered to form a group if
they are closer to each other than the linking length l for a
given time period p. Each pair of haloes is checked. If one
of the haloes which meet the criteria is already a member
of a group, then the other one is added. When both haloes
are already members of diﬀerent groups, then the groups are
merged. The algorithm reduces to the standard FOF when
the period is set to a single snapshot.
The algorithm is capable of ﬁnding many diﬀerent kinds
of groups. We have not used all its possibilities though. One
of the most important features of the algorithm is the fact
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Figure 9. The distribution of group size (measured as number
of group members) in M31 (upper panel) and the MW (lower
panel). The groups were identiﬁed by applying the group ﬁnding
algorithm with parameters: l = 100 h−1 kpc, p = 1.5 Gyr, t1 = 7
Gyr, t2 = 10.5 Gyr for M31 and l = 100 h−1 kpc, p = 1.5 Gyr,
t1 = 0.2 Gyr, t2 = 13.4 Gyr for the MW.
that a group does not have to be strictly deﬁned in time. For
example, two haloes could form a group at one time, while
one of these haloes could form a group with a third halo at
a diﬀerent time. Although we have two diﬀerent groups of
two haloes they are linked together to form one group by
a common halo. If we do not want such linking we need to
deﬁne a time period (with the starting moment t1 and the
ending moment t2 where t2 − t1 ≥ p), at which we want
the algorithm to actually link the haloes. In practice, we use
long time periods to ﬁnd the groups and study their history,
and then reapply the algorithm with a short time period at
the time of infall to study the group behaviour in its host
halo. The set of four parameters l, p, t1, t2 completely deﬁne
Figure 10. The cumulative mass functions of the largest groups
in M31 (LGA, solid line) and the MW (LGM, dashed line).
Figure 11. M31 together with its largest subhalo visible to the
upper right of the main halo. The size of the image is 200 h−1kpc.
the algorithm. Obviously, it can be run on diﬀerent sub-
sets of haloes. We have run the algorithm for the subhaloes
of the two most massive haloes, the M31 and the MW. A
subhalo was deﬁned as before as a halo which in at least
one simulation output was closer to the host than one virial
radius.
4.2 Results of the group finding for M31
We tested diﬀerent sets of parameters of the algorithm. We
were looking for a set of parameters which would recover
whole complete groups but would also reject haloes that
were members of the group for a short time. Results are quite
stable and changing the linking length and the period by less
than 30 per cent aﬀects the group membership very little.
Finally, two diﬀerent sets of parameters of the group ﬁnder
were used. The ﬁrst run for M31 was made with l = 100 h−1
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Figure 12. Trajectories of the subhaloes in the Large Group of
Andromeda (LGA) starting around 6 Gyr from the beginning of
the simulation. The upper panel shows the positions of subhaloes
at 9 Gyr, the lower one at present (13.4 Gyr). In both panels the
biggest halo is indicated by the thicker line. The dashed circle
marks the present virial radius of M31. A square at the end of
the line indicates that the halo was destroyed before the end of
the simulation, a cross shows the position of a halo which survived
until the present.
kpc, p = 1.5 Gyr, t1 = 0.2 Gyr, t2 = 13.4 Gyr, thus in this
case we look for groups in almost the whole duration of the
simulation. The linking length of 100 h−1 kpc is suﬃcient
for ﬁnding large groups of subhaloes.
As a result we get one large group of 116 haloes and
about 40 small groups with up to 10 haloes. It turns out
that the large group is indeed a bound structure, while the
smaller groups are just accidentally linked. The large group
was the ﬁrst target of the analysis. The next step was to
narrow down the criteria of the group ﬁnder. In the second
run we used l = 100 h−1 kpc, p = 1.5 Gyr, t1 = 7 Gyr,
t2 = 10.5 Gyr. The linking length remains the same, but
the period at which the linking is made was reduced to the
time between 7 and 10.5 Gyr which roughly corresponds to
Figure 13. The directions of the angular momentum vectors of
LGA subhaloes with respect to M31. The crosses indicate the
angular coordinates of the vectors (in the spherical coordinates
system) at the time of infall, t = 9 Gyr (upper panel) and at the
last simulation output t = 13.4 Gyr (lower panel). The coordinate
system was chosen so that the angular momentum vector of M31
points along the z axis and the orientation of x and y (diﬀerent in
each panel) so that the data points appear centrally in the plots.
the infall time of the large group on to M31. This way we
were able to study the large group itself at a time close to
its accretion and later. The second run thus can be treated
as a ﬁlter applied on the ﬁrst run allowing to reject haloes
which deviated from the group before infall. At this point
the results are even less inﬂuenced by the exact values of the
parameters.
4.2.1 The large group of M31
The upper panel of Fig. 9 shows the histogram of the dis-
tribution of the group size following from the second run of
the group ﬁnding algorithm for M31. With the adopted pa-
rameters the largest group consists of 30 haloes. From now
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Figure 14. Orbits of the LGA subhaloes as seen by the observer placed at the centre of M31. The spherical coordinate system was
oriented so that the angular momentum vector of the host points along the z axis and the orientation of the x and y axis was chosen
so that the trajectories are continuous between φ = 0 and 360◦. Diﬀerent symbols correspond to snapshots at diﬀerent times (in Gyr)
indicated in the legend.
on we call it the Large Group of Andromeda (LGA). Few
tens of smaller groups are also found. The cumulative mass
function of the LGA shown with the solid line in Fig. 10
illustrates its nature. The group consists of one very large
halo of mass M = 7.5 × 1010 h−1 M⊙, well visible as the
largest subhalo in the image of M31 shown in Fig. 11, and
several tens of smaller haloes which are actually its satellites.
Figure 12 shows the spatial distribution of the haloes in the
group at two diﬀerent times. We did not ﬁnd any mergers
inside such a group.
4.2.2 Observational effects of a LGA-like group
We now consider the present eﬀects of an infall of a LGA-like
group in the past. In this case we have a large halo which
falls on to M31 along with the set of its satellites. In the
simulation the large halo survives until the end, but eventu-
ally it will merge with M31. We are more interested in the
properties of the satellites. The question is whether we can
detect such a past merger by studying only the properties
of dwarfs at present.
Figure 13 shows the distribution of the angular mo-
menta vectors of the LGA subhaloes with respect to M31.
Only the direction of the vector is shown in the spherical co-
ordinate system. The orientation of the system was chosen
so that the z axis points along the total angular momentum
of M31. One can clearly see that during the infall (upper
panel) angular momenta of the subhaloes are correlated as
postulated by Li & Helmi (2008) who deﬁned groups by the
separation of angular momenta vectors. In our case how-
ever only some of the haloes show this pattern and several
others have their angular momentum vectors diﬀering more
than the value of only 10◦ used by Li & Helmi. This sug-
gests that the method of group ﬁnding by comparing only
angular momentum orientations may miss larger objects or
other bound subhaloes. The lower panel of Fig. 13 shows
the distribution in the last simulation output, i.e. 4.4 Gyr
later. This time period roughly corresponds to half of the
group orbit around M31, as can be seen in Fig. 12. During
that time the angular momenta were modiﬁed and no clear
pattern seems to be preserved.
Figure 14 shows the LGA haloes orbits projected on
to the sky. The observer was placed in the M31 centre and
the coordinate system was again chosen so that the z axis
is aligned with the angular momentum of M31. The haloes
are infalling from one well-deﬁned region in the sky but the
spread increases with time. It reaches a maximum around
12.4 Gyr when the haloes occupy almost half of the sky.
Then the haloes from the main group seem to fall back on the
group again, but some other are left in the opposite part of
the sky. This example suggests that the alignment of angular
momenta of infalling satellites is not well conserved, even
though the group has not yet decayed (see also Libeskind et
al. 2007). One should thus be very careful when trying to
reproduce the histories of dwarf galaxies using their present
proper motions. Metz et al. (2007) studied the so-called disk
of satellites in the LG. They found that the distribution of
MW and M31 satellites is not isotropic, and it rather forms
a disk. It has been claimed that this kind of structure could
be an eﬀect of a group infall on to the MW halo (Li & Helmi
2008). Based on our result we conclude that such a disk is
probably not an eﬀect of a group infall unless it happened
very recently.
4.2.3 Smaller groups of M31
The upper panel of Fig. 9 shows that apart from the large
group there is a number of smaller groups consisting of usu-
ally two, sometimes several haloes. It is interesting to check
whether haloes in such groups could strongly interact with
each other. We have calculated the escape velocities from
such groups and compared them to the true velocities of the
haloes. It turns out that for the majority of the groups the
subhaloes are only by chance falling on to the host halo from
the same direction and are not bound to each other. Several
of such groups of two haloes are marginally bound for very
short periods of time. We studied in detail mass histories of
such cases and concluded that no signiﬁcant mass transfer
is present. These haloes are not massive enough to inﬂuence
their neighbourhood by tidal interactions and to stay bound
for a longer period of time.
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4.3 Results of the group finding for MW
The same algorithm was applied to the MW subhaloes. The
analysis shows that there are no groups similar to the LGA.
The lower panel of Fig. 9 shows the distribution of group
sizes obtained with l = 100 h−1 kpc, p = 1.5 Gyr, t1 = 0.2
Gyr, t2 = 13.4 Gyr. We get a few tens of smaller groups
and a larger one consisting of 23 subhaloes, which we will
call the Large Group of MW or LGM (with these param-
eters LGA had 116 members). A closer inspection shows
that this group, although of diﬀerent nature than LGA, is
an interesting object by itself. Figure 10 presents the cumu-
lative mass function of this group with the dashed line. The
group consists of four larger subhaloes with masses around
M = 109h−1 M⊙ and some smaller ones. Thus, in contrast to
LGA, this is a group of satellites of comparable size, rather
than a single large halo with its subhaloes. Unfortunately
the infall time of the group is very late, it starts at around
12 Gyr from the beginning of the simulation and is not com-
pleted by the end. This prevents us from studying the future
evolution of such a group inside the MW halo.
The group was formed around 4 Gyr from the beginning
of the simulation. During most of the time it consists of 12
haloes, while the rest is accreted late, when the group falls
on to the MW. A careful analysis shows that there is no sig-
niﬁcant mass transfer between large members. The smaller
subhaloes tend to lose mass but this process is much slower
than for MW subhaloes and in total it does not amount to
more than a few percent of the initial mass. The larger sub-
haloes tend to gain mass both from smaller satellites and
from other infalling objects, but this process again is very
slow and insigniﬁcant. We conclude that the group members
do not undergo any signiﬁcant evolution inside the group.
5 MERGERS AND INTERACTIONS OF THE
HALOES
In the previous section we have shown that being a mem-
ber of a group of subhaloes does not signiﬁcantly aﬀect the
evolution of a given subhalo and thus cannot by itself lead
to the formation of an early type galaxy. Another possible
channel by which such objects could form are interactions
and direct mergers of subhaloes. This issues have already
been addressed to some extent by Knebe, Gill & Gibson
(2004) and Knebe et al. (2006) where they found that on
average 30 per cent of the substructure population experi-
enced encounters and that such interactions can account for
a signiﬁcant fraction of mass loss. In this section we address
the question of how often such mergers and interactions oc-
cur and whether they can indeed lead to the formation of
dwarf spheroidals and ellipticals.
5.1 Algorithm for finding interacting haloes
The algorithm presented here was based on ﬁnding and se-
lecting interacting haloes. We look for haloes between which
particles are exchanged. For each halo an interaction is de-
ﬁned by the following pair of parameters: the mass of all
the other haloes taking part in the encounter expressed as a
fraction of the studied halo’s mass, m1, and the mass frac-
tion gained by the studied halo during the encounter, m2.
Figure 15. The distribution of interactions for the MW and M31
surviving subhaloes in time for the parameters m1 = 0.1, m2 =
0.3. The number of interactions was expressed as a fraction of all
interactions and the histogram was normalized to unity.
For example, the values m1 = 0.5, m2 = 0.3 mean that a
minimal interaction would be with haloes of mass equal to
half the mass of the studied halo from which it gains 30
per cent. For an interaction to be interesting, m1 has to be
large enough, while m2 needs to be some signiﬁcant fraction
of mass of the other haloes. It is worth noting that a halo
might become a subhalo of a larger halo, but then leave it
again (as found in cosmological simulations by e.g. Gill et al.
2005; Warnick, Knebe & Power 2008; Ludlow et al. 2009). In
such a case the algorithm is capable of ﬁnding the interac-
tion for both haloes even though it is not a classical merger.
The results will depend on the assumed parameters and the
amount of matter exchanged.
The motivation of this approach is the following. In
most studies only major mergers are considered. However
here we are interested in the probability for a halo to po-
tentially form a dwarf spheroidal or elliptical galaxy by an
interaction. Usually, a strong interaction between two haloes
would eventually lead to a merger anyway. But the merger
itself could happen between haloes which have already ex-
changed large amounts of mass in past interactions. The
resulting merger could seem not to be signiﬁcant. Our ap-
proach allows us to detect each of those interactions and
ﬁnd the strongest one instead of studying only the merger
itself. We would like to know what was the magnitude of the
strongest of these interactions, as this one had the largest
chance to transform the galaxy.
5.2 Interactions of the infalling haloes
We consider only the interactions occurring for those haloes
which are still on their way to the host and have not yet be-
come satellites. In this analysis we include only those haloes
of the MW and M31 which survived until the end of the
simulation with 100 particles or more, as only those are mas-
sive enough to be interesting from the observational point of
view. We check all detected events so a given surviving sub-
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Figure 16. The dependence of the number of interactions on
parameters m1 and m2. The lines show the number of events
that happened to the surviving sample of 198 M31 and 136 MW
subhaloes as a function of m1. The diﬀerent line types correspond
to diﬀerent values of m2 as indicated by the legend. The numbers
give the ratio of the number of interactions to the total number
of subhaloes.
halo could have had more that one interaction in the past.
We also require that at the moment of interaction the stud-
ied halo needs to have at least 50 particles to avoid numerical
noise.
As already mentioned, at the end of the simulation
M31 has 198 and the MW 136 surviving subhaloes of mass
M > 2.5× 107 h−1 M⊙. For example, if we assume that the
set of parameters m1 = 0.5, m2 = 0.3 would be characteris-
tic for a major interaction and apply it, then the algorithm
detects a total number of 28 interactions for both M31 and
MW subhaloes. This means that less than 10 percent of sur-
viving satellites had a major interaction in the past. This is
a signiﬁcant number, but not high enough to explain the ori-
gin of all dwarf spheroidal or elliptical satellites. Figure 15
shows a combined distribution of both M31 and MW inter-
actions in time. Most of the mergers occurred quite early,
around redshift z = 2 corresponding to 3 Gyr since begin-
ning of the simulation. Such a collision would not have to
produce an early type dwarf galaxy immediately, since it
would still have a lot of time to evolve in the tidal ﬁeld of
its host.
Note that the shape of the distribution shown in Fig. 15
does not depend strongly on the assumed parameters m1
and m2; the interactions still occur rather early if we vary
those parameters. The total number of interactions detected
depends however on these parameters. Figure 16 presents
the results of exploring the parameter space in terms of the
fraction of subhaloes that experienced interaction (or a num-
ber of interactions per subhalo) with a given m1 and m2.
As expected, minor interactions are more numerous and the
fraction of aﬀected subhaloes decreases strongly with grow-
ing m1 and m2.
It turns out that a signiﬁcant fraction (15-25 percent,
taking the smallest m1 and the whole range ofm2 in Fig. 16)
of subhaloes had some kind of interaction in the past, but
only several percent had a strong interaction that could be
called a major merger. This suggests that the mergers, while
present in the histories of some dwarf galaxies, could not
explain the large numbers of spheroidals and ellipticals in
the LG. Still, majority of dwarf galaxies did not have even
a slight interaction with another dwarf in the past.
However, this result depends on the assumption that we
count the interactions only when the halo has at least 50 par-
ticles, corresponding to the mass of M = 1.25×107h−1 M⊙,
which we ﬁnd to be the lowest limit at which this study still
makes sense. We have veriﬁed that the assumed threshold
of 50 particles for the algorithm is rather realistic: with in-
creasing threshold the numbers of interactions decrease very
slowly, while lowering the threshold would produce many
more interactions. This could be easily understood: accord-
ing to Fig. 15 most of the encounters are expected to happen
early when the haloes are in general less massive. Interac-
tions with low particle numbers may however be aﬀected by
numerical noise and therefore their statistics is not reliable.
6 DISCUSSION
We have analyzed a constrained simulation of the local Uni-
verse which reproduces the main properties of the LG. The
simulation outputs were used to study the population of
subhaloes around the largest galaxies. Our attention was
focused on those signatures of the evolution that can shed
some light on the possible scenarios of the formation of early
type dwarf galaxies, dwarf ellipticals and dwarf spheroidals,
that we presently observe. Assuming that the progenitors of
these objects are baryonic disks embedded in dark matter
haloes, some mechanisms are required that could transform
the disks into bulges. In the case of purely gravitational in-
teractions, such an evolution can occur by three channels:
the tidal stirring in the gravitational ﬁeld of the host galaxy,
interaction of small haloes infalling together in groups and
mergers between prospective subhaloes.
A quantitative study of the eﬀect of tidal forces on a
single subhalo usually requires a diﬀerent simulation setup
and much higher resolution (e.g. Klimentowski et al. 2007,
2009). In the present context the tidal stripping manifests
itself in the statistical properties of our subhalo population.
We found that the mass function of satellites evolves signiﬁ-
cantly between z = 1 and z = 0 so that the number of small
subhaloes increases and the number of larger ones decreases,
as expected if subhaloes lose mass by tides. On average, the
mass of satellites at the end of the simulation is smaller than
at the moment of their infall on to the halo of their host. For
most subhaloes the transition from the phase of mass accre-
tion to the phase of mass loss can be easily identiﬁed and
corresponds to the moment of entry into the host halo. We
ﬁnd that this maximum mass or entrance moment can occur
at a wide range of redshifts but typically more massive sub-
haloes enter the vicinity of their hosts earlier, around z = 1
and before (see also Diemand et al. 2007). This distribution
in redshift suggests that those massive subhaloes could be
the progenitors of present-day dwarf spheroidals since they
have still a lot of time to evolve. The less massive subhaloes
entering later could still be dwarf irregulars today on one
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of their ﬁrst passages around the MW like the Magellanic
Clouds (Besla et al. 2007).
We also studied the evolution of satellites in groups. Al-
though many groups were identiﬁed both around M31 and
the MW, they are usually loosely bound and their member
subhaloes do not strongly interact with each other. There-
fore we conclude that being a member of a group cannot re-
sult in any morphological transformation of a dwarf galaxy.
Membership in a group could however explain some par-
ticular distributions of satellites around big galaxies, pro-
vided that the group infall occurred recently. Using a large
group identiﬁed in the vicinity of our simulated M31 we have
demonstrated that the group forms a coherent structure at
infall but dissipates on a rather short timescale.
Mergers between subhaloes oﬀer another possibility for
the formation of early type dwarfs. We found that around 10
percent of present-day subhaloes of M31 and the MW un-
derwent a major interaction with another halo in the past.
Most of the events took place early on, around 7 − 11 Gyr
ago, when the objects have not yet become satellites of big
galaxies. This suggests that dwarf ellipticals could be a prod-
uct of mergers rather than tidal evolution, as they tend to
be more isolated objects found further from the MW than
dwarf spheroidals.
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9.5. Conclusiones
La principal conclusio´n a extraer del estudio de las subestructuras es la relacionada
con el problema de los sate´lites perdidos, que aparece al comparar las simulaciones de
materia oscura fr´ıa con las observaciones. Se ha de tener presente que el espectro CDM es
una ley de potencias a pequen˜a escala, por lo que dicho problema era de esperar, ya que
la gravedad no tiene preferencia en escala. Para evitar este comportamiento, por tanto,
habr´ıa que introducir f´ısica que actu´e diferente en funcio´n de la escala.
Hemos comprobado que parte del problema se debe a la existencia de un sesgo no
lineal entre la materia oscura y las galaxias con materia visible. As´ı, se podr´ıa entender
que muchos de los subhalos pequen˜os de materia oscura no forman estrellas debido a
diferentes mecanismos, como por ejemplo, a fuertes vientos que expulsen el gas, o al
fondo co´smico ultravioleta que ser´ıa capaz de ionizar el gas primordial.
Otra solucio´n, como hemos visto, es modiﬁcar el espectro de potencias asumiendo un
modelo WDM. La reduccio´n en la abundancia de los subhalos pequen˜os depende de la
eleccio´n de la masa de la part´ıcula candidata a WDM. No´tese que ser´ıa necesario tener
en cuenta ambas contribuciones combinadas, WDM e inclusio´n de bariones, para analizar
este problema de forma estricta y derivar cotas ma´s precisas a la masa de las part´ıculas
WDM.
Tambie´n se ha comprobado que las funciones de velocidad circular ma´xima pueden ser
consideradas como universales cuando esta´n normalizadas a la velocidad circular a radio
virial (o a R200).
Estudiando las propiedades observacionales de los sate´lites simulados hemos visto que,
de nuevo, nuestras simulaciones presentan una excesiva formacio´n estelar. Esto sugiere que
ser´ıa conveniente an˜adir otros efectos que no se han incluido, como AGN. Tambie´n ser´ıa
necesario incluir un modelo de evolucio´n qu´ımica que tenga en cuenta los tipos de metales,
las diferentes clases de supernovas y un enfriamiento dependiente de la metalicidad.
Adema´s, se ha comprobado co´mo la densidad del nu´mero de subhalos sigue una distri-
bucio´n radial semejante en todos los halos anﬁtriones y simulaciones, excepto cuando so´lo
se tienen en cuenta aquellos subhalos con formacio´n estelar, que se concentran en zonas
ma´s internas.
Por otro lado, hemos observado tambie´n que existe una tendencia a que los subhalos
giren en o´rbitas polares con respecto al plano deﬁnido por el momento angular total del
halo al que pertenecen, bien sea en el sentido que dicho momento angular indica o en el
contrario.
No se ha visto ninguna inﬂuencia por parte de las diferentes caracter´ısticas de los
simulaciones en la forma de los subhalos. Es decir, la inclusio´n de bariones, el empleo de
un espectro de potencias WDM o el uso de distintas realizaciones no son elementos que
afecten a dicha forma.
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Por u´ltimo, se ha comprobado que´ mecanismos podr´ıan estar involucrados en el ori-
gen de las galaxias sate´lites enanas. As´ı, las esferoidales provendr´ıan de los subhalos ma´s
masivos y las irregulares de los ma´s pequen˜os; ambas se formar´ıan gracias a efectos de
marea. El proceso ma´s importante que dar´ıa lugar a las el´ıpticas, por contra, ser´ıa el
originado por las fusiones entre subhalos en e´pocas previas a las que formaran parte del
halo principal.
Parte V
Conclusiones generales
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Cap´ıtulo 10
Resumen y conclusiones
10.1. Summary
The CLUES project is an international collaboration aimed at studying numerically
the formation of cosmic structures that mimic those in the nearby universe. To this end
we have constructed cosmological initial conditions which include constraints coming from
the observed present day mass and velocity distribution around us. They are linearly ex-
trapolated back in time using linear perturbation theory. In this way we can simulate the
formation of Local Group (LG)-like objects in an environment very similar to the real
one. With this technique, we have at our disposal an invaluable tool to investigate many
aspects of dark halo and galaxy formation and to relate them with particularities of the
local environment. Moreover, we can explore the possible formation histories of our own
LG, which is particularly important to test the dynamical assumptions that are usually
made to derive the masses of our Galaxy and Andromeda.
In the ﬁrst part of our study, we analyze properties related with the Local Volume. To
do that, ﬁve low resolution dark matter simulations have been performed. Three constrai-
ned ones have been carried out, using the GADGET2 code, within the framework of the
ΛCDM, OCDM and SCDM models. In addition, unconstrained simulations of the ΛCDM
and the OCDM cosmologies have been performed for the sake of comparison and bench-
marking. All these simulations come from the same realization of the Gaussian random
ﬁeld, and have 2563 particles in a periodic cubic box of 64 h−1Mpc on a side. Moreover
two higher resolution simulations were performed with 10243 particles in computational
boxes of 64 and 160 h−1Mpc, respectively.
Dark Matter (DM) haloes were found in simulations using mainly the AMIGA Halo
Finder (AHF) algorithm. To identify Local Group candidates from the halo population,
we imposed criteria based in the Maccio` et al. (2005) ones. Namely, we searched for two
haloes similar to Milky Way and M31 galaxies, without any neighbour as massive as either
of the Local Group members, and with a Virgo-like halo at an appropiate distance.
Whiting (2005) carried out an analysis of the distribution and the peculiar velocities
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of observed galaxies in the Local Volume. In that work, the gravitational ﬁeld was calcu-
lated by summing over the pairwise Newtonian interaction for each galaxy. Since Whiting
(2005) did not ﬁnd a correlation between radial peculiar velocities and accelerations mea-
sured in that way, his main conclusion was that ’either dark matter is not distributed
in the same way as luminous matter in this region, or peculiar velocities are not due to
fluctuations in mass ’. To check the model by Whiting (2005), we have calculated the local
gravitational ﬁeld following his assumptions. We have compared these accelerations with
the true ones, namely the ﬁeld measured by the N-body code of the full mass distribution
on the computational box. Moreover, peculiar velocities have been compared with both
kinds of accelerations.
Another of our goals was checking if the dark energy (DE) manifests at the local
universe scale. Much of the theoretical expectations for the possible manifestation of the
DE in the local ﬂow is based on the model proposed by Chernin et al. (2007c). The
model assumes that the local gravity ﬁeld around the LG can be decomposed into the
contribution of the LG, modelled as a point particle and the contribution of the DE. A
central prediction of the model is that the local Hubble ﬂow should not contain galaxies
with radial velocities smaller than the escape velocity, calculated under the assumption
that the gravitational ﬁeld is given by the point particle approximation. To check this,
we have reproduced the Chernin et al. (2007c) model in our simulated Local Volumes
and compared the local Hubble ﬂow in the ΛCDM and OCDM simulations. Moreover, we
have compared the gravitational ﬁeld calculated following this model with the true one
given by the simulations.
One the other hand, it has been speculated that the coldness of the local ﬂow is a
manifestation of the dark energy. The basic argumentation behind that claim is that very
locally the gravitational ﬁeld is supposed to be dominated by the cosmological constant
and hence the induced Hubble ﬂow is expected to be cold. Comparing ΛCDM and OCDM
simulations, Maccio` et al. (2005) found colder Local Groups objects in the ΛCDM one. To
check it, we have analyzed the statistical distribution of the dispersion around the local
Hubble ﬂow σH in our diﬀerent simulations. We have also studied the dependence of σH
with the mean density of the Local Volumes. Moreover, we have checked the eﬀects on
σH of each one of the restrictions in the Local Group selection criteria.
The second part of this thesis focused on the study of the formation, structure (and
substructure) of the Local Group. To carry out this study, we have performed high reso-
lution resimulations of a 2 h−1Mpc region around the best central Local Group candidate
in some of the CLUES simulations. We found two good candidates in dark matter only
simulations using WMAP3 and WMAP5 cosmological parameters respectively. To study
the eﬀect of the baryonic component, and the formation of disc galaxies in our LG, we
performed a radiative SPH resimulation of the LG in the WMAP3 simulation with the
same resolution as in the dark matter only simulation. This is one of the most expensi-
ve simulations done so far, each of the galactic haloes were simulated with more than 2
million particles of dark, SPH and stars. Finally, we have also analyzed the same LG re-
simulation but in two diﬀerent Warm Dark Matter (WDM) models, one with mWDM = 3
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keV and another with mWDM = 1keV .
We have focused our analysis on the evolution of the main properties of the Local
Group and its main halo members, such as the masses, radii, maximum circular velocities,
angular momenta, shapes, etc. Since we have the same object simulated with baryons, we
were able to study the galaxies formed into these haloes, speciﬁcally their mass, circular
velocity, shape and angular momentum proﬁles. Their observational properties, such as
the Tully-Fisher relation and their star formation rate have also been studied. We have
used the spectral population synthesis model STARDUST to derive luminosities from the
stars formed in our simulation.
By comparing the distribution of dark matter in the simulation with and without
baryons, we have quantiﬁed the response of dark matter to the presence of cooled baryons.
Finally, we have studied the substructures of the Local Group members. The main issue
we have dealt with was the missing satellite problem. Comparing the maximum circular
velocity functions of all the high resolution simulations, we have checked whether this
problem comes from a bias between dark and luminous matter or from the power spectrum
chosen. We have also analyzed observational properties of the simulated satellites, such
as luminosity and metallicity. The shapes and orbits of subhaloes were studied as well.
At the end, the evolution of the substructures was analyzed in order to relate them with
the diﬀerent types of dwarf galaxies.
10.2. Conclusions
By studing the dynamics in the Local Volume, we have shown that the Whiting (2005)
analysis is not expected to yield a simple and clear correlation between the gravitational
ﬁeld calculated from the mass distribution within the LV and the peculiar velocities of
haloes within that volume. This result invalidates the basic assumption that the pecu-
liar velocity ﬁeld traces the gravitational ﬁeld in a simple fashion and the conclusions
concerning to the role of the gravitational inestability in the LV are not valid.
Setting aside issues concerning the practical limitations posed by observations of the
LV and the uncertainty in estimating the dynamical mass of luminous galaxies, there are
three main theoretical reasons why Whiting (2005) analysis fails.
The most obvious one is that the gravitational ﬁeld is assumed to be traced by the
galaxies, treated as point-like particles.
The other reasons for the breakdown of the simple relation of the linear theory are
both related to the tidal ﬁeld, hence the sheer of the velocity ﬁeld. The simpler reason
is that in solving the Poisson equation one should not neglect the homogeneous solution,
namely the tidal ﬁeld. Now, in principle this can be easily corrected by adding a spatial
linear term to the gravitational ﬁeld that scales with the traceless shear tensor. However,
the size of the LV is such that the spatial linear expansion of the tidal ﬁeld would fail
and lead to an incorrect estimation of the gravitational ﬁeld. For the LV centred on the
LG, the tidal eﬀect of the LSC cannot be represented by a linear term. The other reason
for the inadequacy of the linear theory is more subtle. It has been shown that in the
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quasi-linear regime the growth of the density contrast depends on the magnitude of the
shear tensor The shear dependence introduces a non-local term in the equations that
govern the growth of structure in the quasi-linear regime. Indeed, it has been shown that
a tight linear relation between the peculiar velocities and the scaled global gravitation
ﬁeld exists. Yet, the constant of proportionality is less than unity as is predicted by the
linear theory prediction. This behaviour implies that under the optimal conditions of a
full knowledge of the gravitational ﬁeld, a linear relation between the gravity and velocity
ﬁeld is expected within the LV around LG-like objects. However, using the slope of the
relation as a way of measuring ΩM would underestimate its true value.
Whiting (2005) attempted to ﬁnd a simple linear relation between the peculiar ve-
locities and the local gravitational ﬁeld of galaxies in the LV. A careful analysis of the
dynamics within the LV around LG-like objects identiﬁed in constrained and unconstrai-
ned simulations of the local universe in ΛCDM, OCDM and SCDM cosmologies shows
that a lack of correlation is to be expected. Hence, supporting the claim that either dark
matter is not distributed in the same way as luminous matter in this region, or peculiar
velocities are not due to ﬂuctuations in mass is not possible.
From the analysis of the local Hubble ﬂow and the inﬂuence of the dark energy on
it, two important conclusions are reached. The ﬁrst, and the more important one, is that
there is no ’coldness of the local ﬂow’problem, but rather it is the relation between σH
and the mean local matter density that needs to be addressed in the context of the LV.
The other is that within the canonical ΛCDM cosmological models σH depends only on
the mean matter density and not on the cosmological constant.
The main result that has been found is that for all models considered here there
is a non-negligible fraction of the LG-like objects with σH close to the observed value.
However, the scatter in σH is not random but it correlates strongly with the mean matter
density within the LV, with higher σH expected for higher density. It follows that the
old coldness of local flow problem reappears as a potentially new problem, namely the
local density-coldness relation. The realization that σH and the local density are closely
connected provides another reminder to the fact that progress in understanding the local
dynamics depends on a parallel advance in understanding galaxy formation.
The comparison of the ΛCDM and OCDM simulations shows that they yield very
similar LG-like objects with virtually identical local Hubble ﬂows. It follows that the
dynamical properties of LG-like objects and their environments, in the linear and quasi-
linear regime, depend mostly on the cold matter content of the universe and only weakly
on the dark energy. Radically diﬀerent conclusions than those expressed in Maccio` et al.
(2005) concerning the role of the cosmological constant in shaping the dynamics of the
LV has been obtained. Yet, a close inspection shows that neglecting the Virgo constraints
on the selection of LG-like objects and restricting the analysis to less dense objects the
old OCDM results from Maccio` et al. (2005) are recovered.
Our conclusions disagree with the prediction of the simple model proposed by Chernin
et al. (2007c). First, the actual gravitational ﬁeld deviates considerably from the predicted
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one. Second, the gravitational dynamics are not local and the tidal ﬁeld plays an important
role in the quasi-linear regime.
No substantial diﬀerences are found between the constrained and unconstrained si-
mulations. The constraints imposed here are aﬀecting the structure on scales larger than
≈ 5 h−1Mpc, a scale that coincides with the LV. This implies that the behaviour of σH pre-
dominantly depends on the internal dynamics within the LV and less on the one induced
by larger scales.
Relaxing the criteria for the selection of the LG candidates, we have seen that the
relaxation of the condition for a nearby Virgo-like cluster leads to colder LG-like objects.
Similarly, in LG-like objects with a single MW-like halo, the gravitational ﬁeld is domina-
ted by a monopole term and this leads to a colder ﬂow than in binary LG-like systems. On
the other hand, the largest, yet opposite, eﬀect is introduced by allowing MW-like haloes
to be close to the LG. The presence of such nearby haloes heats the ﬂow considerably. It
follows that the main ingredient that is responsible for the coldness of the local ﬂow is the
relative isolation, and therefore also the low mean local density, of the LG. Furthermore,
in the CDM cosmologies the coldness of the local ﬂow depends more on the properties of
the LG than on the possible presence of a DE component.
The highest resolution simulations of the Local Group provide very useful insight into
its likekly past evolution. We have concluded that its two main members, M31 and MW,
have not been in interaction in the past. They have followed radial trajectories, with a
period of time where they remained basically static, due to the balance between universe
expansion and gravitational attraction. These two main members have experienced some
diﬀerent major mergers, and they currently continue to accreting matter. Unlike them,
M33 is a more relaxed halo, with a more gradual evolution. Moreover, we checked that
the periods when the highest star formations took place coincide with the major mergers.
Galaxies with discs of gas and stars have been obtained within the main dark matter
haloes. However, M33 is the only one that has a thin and stable disc. The analysis of
these galaxies reveals that, like in many other simulations, here we would also need to
add more physical processes to avoid excessive star formation, particularly in the centre
of the haloes. Our main galaxies have bulges too big as compared to real ones. This
could be solved by adding AGN feedback which could reduce the gas conversion into stars
at the centre. Moreover, it is necessary to develope a more complex chemical evolution
model, which has to distinguish the diﬀerent metals and take into account the diﬀerent
types of supernovae. We checked that the baryonic matter, that is concentrated in the
innermost part of the haloes, deepens the potential well and causes the dark matter to
be more concentrated in that part. However, the analytic model for adiabatic contraction
correction to the dark matter proﬁle overestimates the masses of the dark matter central
regions of the haloes. The presence of the baryonic component makes the dark matter
ellipsoids to be more spherical than in the dark matter only simulations.
It has been seen that the haloes density proﬁles from our simulations ﬁt better the
analytical models when they have two or three free parameters. Our best ﬁt for the inner
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slope of the proﬁles in the simulations with baryons tend to -2, much steeper than the
standard slope of the NFW proﬁles which ﬁt well the dark matter only simulations .
The main conclusion regarding the study of the substructures in the Local Group is
related to the missing satellite problem, which appears when cold dark matter galactic
haloes and observations of satellite galaxies are compared. This is a consequence of using
a CDM power spectrum that has a power law at small scales, down to the free streaming
of the cold dark matter particle1. We have checked that part of this problem comes from
a non linear bias between dark matter and observable galaxies. Many of the small dark
matter subhaloes would be invisible, because they could not form stars due to diﬀerent
processes, like strong winds that eject the gas, or the presence of a cosmic ultraviolet
background that ionizes the primordial gas in small circular velocity haloes. Another
possible solution, as we have also shown here, is to modify the initial power spectrum,
assuming a WDM model. The reduction in the number of small subhaloes depends on
the mass of the WDM particle chosen. As we showed, the WDM model only aﬀects at
substructure scales but not the global properties of the host haloes.
We concluded that the cumulative maximum circular velocity functions of the subha-
loes could be considered as universal only when they are normalized to the circular velocity
measured in the end of the halo, namely, taking into account all the matter within it.
We have seen that the subhaloes number density follow a very similar radial distri-
bution in all host haloes and simulations. When we consider satellite galaxies only (i.e
subhaloes with star formation), they are more centrally concentrated.
The orbits of substructures are far from being randomly distributed. They are prefe-
rentially following polar orbits, i.e. perpendicular to the stellar discs. Also, we have studied
the aligments of the disc with respect to the main axis of the dark matter ellipsoidal. In
one out of the three main haloes, the galactic disc is perpendicular to the major axis, as
it was recently stated that ocurrs in our Galaxy by Law et al. (2009). In the other cases,
the disc is aligned with the minor axis.
Finally, we have studied which mechanisms are involved in the origin of the dwarf
satellite galaxies. We have concluded that dwarf spheroidals come from the most massive
subhaloes and dwarf irregulars from the smallest ones. Both would be produced due to
the tidal stirring in the gravitational ﬁeld. On the other habd, dwarf ellipticals could be
a product of mergers between subhaloes before they infall in their host halo.
10.3. Investigacio´n futura
Uno de los principales objetivos que se persigue en el proyecto CLUES es disponer de
una estad´ıstica suﬁcientemente amplia de Grupos Locales simulados con el ﬁn de poder
obtener diferentes historias de formacio´n de estos objetos. Para ello, se debera´n llevar a
cabo simulaciones de alta resolucio´n de candidatos que se han obtenido en las realizaciones
1This scale corresponds to an equivalent mass fluctuation of ∼ 10−12M⊙ for the neutralinos.
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de las ΛCDM5. Actualmente, se esta´ resimulando, por un lado, un Volumen Local de 7
h−1Mpc con 20483 part´ıculas efectivas, y, por otro, un Grupo Local como los mostrados en
esta memoria (40963 part´ıculas efectivas en 64 h−1Mpc). En ambos casos, con componente
bario´nica. Estas simulaciones basadas en WMAP5 son ma´s costosas, ya que los halos son
mayores.
Por otro lado, uno de las utilidades de las simulaciones ya realizadas y usadas en esta
tesis es su aplicacio´n en los experimentos de deteccio´n de materia oscura, tanto directos
como indirectos. Actualmente, se esta´n empleando para estimar la posible contribucio´n
de fuentes extragala´cticas a la emisio´n de rayos gamma procedentes de aniquilacio´n de
neutralinos que ser´ıan detectados por el telescopio de rayos gamma FERMI (Cuesta-
Vazquez et al. 2010, en preparacio´n), o para estimar las variaciones en las predicciones de
subestructuras en el halo gala´ctico debido a los bariones con respecto a simulaciones de
materia oscura sola (Can˜adas et al. 2009).
Como hemos comentado, es fundamental poder comparar los discos que se forman en
el interior de los halos con diferentes modelizaciones de procesos f´ısicos del gas y estrellas,
tales como feedback de AGN, enriquecimiento qu´ımico, vientos, etc.
Por u´ltimo, se esta´ trabajando dentro del Proyecto CLUES en mejorar el proceso
de obtencio´n de las condiciones iniciales, tanto incorporando datos observacionales ma´s
precisos, como mejorando la te´cnica de extrapolacio´n de las restricciones desde el presente
hacia la e´poca inicial donde comienza la evolucio´n no lineal.
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Ape´ndice A
Aceleraciones y velocidades en
Volu´menes Locales simulados
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200APE´NDICE A. ACELERACIONES Y VELOCIDADES EN VOLU´MENES LOCALES
Figura A.1: Aceleraciones locales frente a globales para algunos candidatos de la simulacio´n OCDM.
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Figura A.2: Velocidades frente a aceleraciones globales para los mismos candidatos de la simulacio´n
OCDM de la Figura A.1.
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Figura A.3: Velocidades frente a aceleraciones locales para los mismos candidatos de la simulacio´n
OCDM de la Figura A.1.
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Figura A.4: Aceleraciones locales frente a globales para algunos candidatos de la simulacio´n SCDM.
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Figura A.5: Velocidades frente a aceleraciones globales para los mismos candidatos de la simulacio´n
SCDM de la Figura A.4.
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Figura A.6: Velocidades frente a aceleraciones locales para los mismos candidatos de la simulacio´n
SCDM de la Figura A.4.
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Figura A.7: Aceleraciones locales frente a globales para algunos candidatos de la simulacio´n ΛCDMu.
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Figura A.8: Velocidades frente a aceleraciones globales para los mismos candidatos de la simulacio´n
ΛCDMu de la Figura A.7.
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Figura A.9: Velocidades frente a aceleraciones locales para los mismos candidatos de la simulacio´n
ΛCDMu de la Figura A.7.
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Figura A.10: Aceleraciones locales frente a globales para algunos candidatos de la simulacio´n OCDMu.
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Figura A.11: Velocidades frente a aceleraciones globales para los mismos candidatos de la simulacio´n
OCDMu de la Figura A.10.
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Figura A.12: Velocidades frente a aceleraciones locales para los mismos candidatos de la simulacio´n
OCDMu de la Figura A.10.
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Ape´ndice B
Glosario
A continuacio´n se describen brevemente aquellos conceptos que se han utilizado re-
petidamente en el presente trabajo y que son propios y u´nicos de e´ste. Se excluyen, por
tanto, aque´llos que son utilizados de forma habitual y extendida en la F´ısica en general
y en la Astrof´ısica y Cosmolog´ıa en particular. Tambie´n se indican los acro´nimos ma´s
importantes.
Aceleracio´n global: aceleracio´n que proviene directamente de las simulaciones y, por
tanto, reﬂeja las interacciones con toda la materia del Universo.
Aceleracio´n local: aceleracio´n calculada por interacciones newtonianas en un cierto vo-
lumen.
AHF: AMIGA’s Halo Finder.
BDM: Bound Density Maxima.
Criterio de bu´squeda: conjunto de restricciones que deﬁnen que´ objetos pueden ser
candidatos a Grupo Local.
CDM: Materia Oscura Fr´ıa.
CLUES: Constrained Local UniversE Simulations.
CMB: radiacio´n co´smica de fondo
EdS: Einstein-de Sitter.
EINA: modelo de perﬁl anal´ıtico propuesto inicialmente por Einasto & Haud (1989) y
posteriormente por Navarro et al. (2004) (ve´ase Tabla 8.3).
FREE: modelo de perﬁl anal´ıtico (ve´ase Tabla 8.3).
FREE4: modelo de perﬁl anal´ıtico (ve´ase Tabla 8.3).
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Grupo Local (LG), candidatos a: objetos encontrados en las simulaciones y que se
asemejan en sus propiedades al Grupo Local real.
HDM: materia oscura caliente.
JS: modelo de perﬁl anal´ıtico propuesto por Jing & Suto (2000) (ve´ase Tabla 8.3).
LSC: Supercu´mulo Local.
NFW modelo de perﬁl anal´ıtico porpuesto por Navarro et al. (1996) (ve´ase Tabla 8.3).
PM: part´ıcula-malla.
Tree: co´digo de a´rbol.
Simulacio´n aleatoria: simulacio´n cuyas condiciones iniciales son establecidas sin pre-
tender recobrar la distribucio´n de materia en torno al Grupo Local.
Simulacio´n restringida: aquella que recobra la distribucio´n de materia observada al-
rededor del Grupo Local.
SPH: Hidrodina´mica de part´ıculas suavizadas.
Volumen Local (LV): volumen que deﬁne una esfera de cierto radio y cuyo centro es
el Grupo Local o un candidato a Grupo Local.
WDM: Materia Oscura Templada.
WF: ﬁltro Wiener.
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